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RÉSUMÉ
Cette étude présente une analyse de Praesepe et des Pléiades à partir de plaques de
Schmidt et des données du satellite Hipparcos.
Une chaîne de réduction complète des plaques de Schmidt a d'abord été réalisée. Les
images sont analysées par un algorithme multiseuil qui permet de séparer des objets
agglomérés. La réduction astrométrique, à partir des catalogues Hipparcos et Tvcho, per
met d'obtenir des positions avec une précision meilleure que 0,1 seconde de degré pour
l’ensemble des étoiles détectées sur les plaques. Les mouvements propres relatifs, déduits
des positions sur des plaques de différentes époques, atteignent l’excellente précision de
2 à 3 mas/an pour une base de temps de 40 ans. La précision des magnitudes pho
tographiques dans différentes bandes est de l'ordre de 0,1 magnitude.
Line étude portant sur 22 plaques de Schmidt, couvrant une région de 36 degrés carrés
autour de Praesepe a été menée. La photométrie dans les bandes B et R, les positions et
mouvements propres de 100.000 étoiles de ce champ nous ont permis de sélectionner plus
de mille candidats membres de l’amas, dont 400 sont de nouveaux candidats. La limite
de complétude de cette sélection est de B=21 dans la région centrale de 25 degrés carrés
et B=19 dans la région périphérique.
Line analyse des données du satellite Hipparcos nous a également permis sélectionner
33 étoiles membres de l'amas et de déduire une distance de Praesepe de 176 ± 6 parsecs.
Similairement, l’analyse préliminaire de 15.000 étoiles dans un champ de 9 degrés car
rés dans la région des Pléiades a conduit à un échantillon de 442 candidats membres (dont
60 nouveaux).
La ségrégation de masse dans l'amas est clairement visible. La fonction de luminosité
de Praesepe et sa fonction de masse ont été déterminées. Cette dernière ne suit pas une
loi de puissance comme cela semble être le cas pour les étoiles du voisinage solaire, mais
est defficiente en étoiles de faible masse.
ABSTRACT
This study présents an analysis of Praesepe and the Pléiades clusters from Schmidt
plates and Hipparcos data.
A complété Schmidt image réduction package has been performed. Plate images are
processed through a multithreshold algorithm allowing a good object deblending. Astro-
metric réduction, using Hipparcos and Tycho catalogues, provide positional accuracies
better than 0.1 arcsecond for the whole set of objects detected on the plates. Relative
proper motions, derived from different epoch plates, hâve a précision of 2-3 mas/yr when
using a 40 year baseline. Photographie magnitude précision is of the order of 0,1 magni
tude.
22 Schmidt plates, covering 36 square degrees, was reduced in the Praesepe région.
We selected more than 1000 cluster candidates from B and R magnitudes, positions and
proper motions of 100.000 stars. 400 out of them are new candidates. Completeness of
this sélection is B=21 in a central 25 square degree région and B = 19 outside.
We also selected 33 Praesepe members from the Hipparcos Catalogue. The cluster
distance derived from them is 176 ± 6 parsecs.
A preliminarv analysis of 15.000 stars in a 9 square degree area in the Pléiades sup-
plied a set of 442 cluster members out of which 60 are new candidates.
The mass ségrégation is clearlv visible. Luminosity and mass functions of Praesepe
hâve been determined. The mass function does not follow a power law, as it is observée!
in the solar vicinitv. but it présents a lack of faint stars.
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Introduction
Cette thèse s'inscrit dans le cadre d’une étude plus globale de huit amas ouverts pro
ches 1 couvrant une gamme d’âges et de métallicités représentative de l'ensemble des amas
ouverts. Cette étude est faite en collaboration entre le DASGAL et l'Institut d’astronomie
de Lausanne.
Ces amas ont été choisis en fonction de leur proximité (moins de 500 parsecs), et du
nombre d'étoiles Hipparcos qu'ils contiennent.
L’étude de la structure des amas ouverts de [Kholopov, 1969], basée sur des comptages
d’étoiles, a montré l'existence de couronnes autour des amas ouverts. Chaque amas est
formé d’une partie dense, le cœur, et d’une partie étendue et plus ténue, la couronne, qui
peut s'étendre jusqu’à plusieurs degrés du centre de l’amas pour nos amas proches.
Si le cœur caractérise la présence d’un amas sur le fond des étoiles de champ, en
particulier parce qu'il regroupe la plupart des étoiles brillantes de l'amas, 1a. couronne est
plus difficile à identifier car elle est composée d’étoiles de magnitude comparable à celle
des étoiles de champ, et a une densité projetée de l’ordre de 1 pour cent de la densité des
étoiles de champ.
Pour étudier un amas ouvert dans sa totalité, il est donc nécessaire de déterminer
l'appartenance individuelle de tous les membres et non, comme on peut le faire avec un
amas globulaire, de comparer la densité d’étoiles dans la région de l’amas avec celle des
étoiles de champ dans les régions extérieures à l’amas.
La ségrégation de masse de l’amas est due à une équipartition d'énergie entre les étoiles.
Les étoiles brillantes, plus massives, vont perdre de leur énergie cinétique au cours de leurs
rencontres avec les étoiles de faible masse, au profit de ces dernières. Elles vont donc avoir
tendance à se regrouper au centre de l’amas tandis qu’au contraire, les étoiles de faible
masse se retrouveront de préférence dans le halo. Ce phénomène de relaxation a un temps
caractéristique, pour un amas ouvert, de l’ordre de 10 millions d'années. L’étude de ce
phénomène pour des amas d’âges différents est donc d’un grand intérêt.
La répartition centre bord d’étoiles de différentes magnitudes, caractérisant la ségré
gation de masse, a été étudiée dans peu d'amas, et la magnitude limite de ces études
n'était, en général, pas suffisante pour étudier les naines K.
Enfin, du point de vue théorique, les amas ouverts sont les seuls objets qui permettent
de tester les modèles dynamiques à N corps, pour N compris entre 100 et 1000. Le grand
spectre de masse des amas ouvert rend, de plus, inapplicables les modèles à masse unique
souvent employés dans les amas globulaires. La modélisation dynamique des amas ouverts
nécessite donc de mettre au point de nouveaux modèles.
1 Praesepe, NGC 752, NGC 2516, NGC 3532, NGC 6475, NGC 6633, IC 4756 et Stock 2
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Les plaques de Schmidt sont les outils les plus indiqués pour étudier les amas proches
car elles couvrent plusieurs degrés carrés du ciel et permettent d'atteindre des magnitudes
supérieures à 20 correspondant, pour les amas proches, aux naines M. Grâce aux grands
surveys des années 50 à 70 (POSSI, Quick Blue...), et si l'on dispose de plaques récentes,
il est possible de calculer les mouvements propres des étoiles détectées sur les plaques
en comparant leurs positions aux différentes époques. Il est alors possible d'obtenir des
catalogues de membres pour chaque amas.
Pour chacun ds amas précédemment cités, une dizaine de clichés photographiques ont
été obtenus avec les télescopes de Schmidt de l'Observatoire de la Côte d'Azur ou de
l'Observatoire Européen Austral au Chili.
Pour la réduction photométrique de ces plaques, il est nécessaire de disposer d'étalons
photométriques sur toute la gamme de magnitudes couverte par les plaques. Les amas de
notre programme ayant été déjà bien étudiés, de nombreuses séquences photoélectriques
d'étoiles brillantes dans les parties centrales sont disponibles. Mais pour les régions ex
térieures et les magnitudes plus faibles, il nous a fallu obtenir nous-même des séquences de
calibration. C’est pourquoi, j'ai effectué plusieurs missions d'observation à l'observatoire
de Haute Provence et à la Silla, au Chili, pour acquérir des séquences CCD d’étoiles plus
faibles.
La réduction astrométrique nécessite des catalogues de positions très précises, et
l’avènement des catalogues Hipparcos et Tycho nous permet d'améliorer les positions
obtenues avec les plaques de Schmidt d'un facteur 2 ou 3, et de passer ainsi sous la barre
du dixième de seconde de degré.
La sélection des membres de l’amas s’effectue sur deux critères. Un critère cinématique
consiste à comparer la vitesse de chaque étoile à la vitesse moyenne de l'amas. Un critère
photométrique consiste à comparer la position de chaque étoile dans le diagramme couleur-
magnitude, à la séquence de l’amas.
Les parallaxes d’Hipparcos, d’une précision de 1 millième de seconde de degré, per
mettent de déterminer la distance moyenne de ces amas de manière exacte (parallaxes
trigonométriques absolues) et avec une précision jamais atteinte auparavant. Les distances
des amas sont le point de départ indispensable pour déterminer, par l'intermédiaire du
module de distance, et d’isochrones théoriques, leurs âges et leurs séquences principales
dans le diagramme couleur-magnitude absolue. Pour chaque amas, on disposera ainsi
d’une séquence très bien définie dans le diagramme HR, ce qui facilitera grandement la
sélection photométrique des membres de faible magnitude.
Les mouvements propres d'Hipparcos, couplés avec les parallaxes d'Hipparcos, et des
vitesses radiales, de Coravel par exemple, donnent, en outre, accès aux vitesses spatiales
de ces amas, là aussi avec avec une précision inédite. Les mouvements propres d'Hipparcos
nous permettent, de plus, de rendre absolus les mouvements propres relatifs obtenus avec
les plaques.
La distribution des vitesses spatiales des amas est d'un très grand intérêt pour l’étude
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de la structure galactique, en particulier des zones de formation d'étoiles.
Une fois que l’on dispose d’un catalogue de membres pour chaque amas, on peut dé
duire :
- une fonction de luminosité complète jusqu’aux naines M, ainsi qu’une fonction de masse,
- la structure radiale de l'amas et le degré de ségrégation de masse.
La comparaison de ces paramètres en fonction de l’âge et de la composition chimique
des différents amas peut, alors, être effectuée.
Les plaques des amas ont été numérisées avec la MAMA (Machine Automatique à
Mesurer pour l’Astronomie). La première partie de cette thèse présente une chaîne com
plète de réduction des plaques de Schmidt permettant de passer des images numérisées
par la MAMA, aux catalogues de positions, magnitudes et mouvements propres des étoiles
détectées.
La seconde partie présente une étude de Praesepe effectuée avec les données de 22
plaques de Schmidt et des données Hipparcos. Les sélections cinématique et photomé
trique sont décrites en détail. Un catalogue de 1145 candidats est présenté, dont plus
d’un tiers sont de nouveaux candidats. Les fonctions de luminosité et de masse ont été
déterminées et la ségrégation de masse dans l’amas a été mise en évidence.
La troisième partie présente une étude préliminaire sur les Pléiades, que j 'ai réalisé au
début de ma thèse et qui m’a permis de mettre au point un certain nombre des logiciels
utilisés pour Praesepe, en particulier le calcul des mouvements propres et la sélection
cinématique des membres.
La mise au point des logiciels a pris une grande partie du temps dont je disposais pour
cette étude. Aussi, seul Praesepe a réellement été étudié. Mais, la chaîne de traitement
étant maintenant bien rodée, l'étude des autres amas devrait se poursuivre à un rythme
accéléré.
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Première partie
RÉDUCTION ASTROMÉTRIQUE
ET PHOTOMÉTRIQUE DES
PLAQUES DE SCHMIDT
Chapitre 1
Généralités
1.1 Performances de la MAMA
La Machine A Mesurer pour l'Astronomie (MAMA) est un microdensitomètre cons
truit et géré par l’Institut National des Sciences de l’Univers (INSU). Sa mission est la
numérisation de clichés photographiques pour la communauté astronomique.
Lors d'une numérisation, le cliché est posé sur une table de verre horizontale se dé
plaçant perpendiculairement à un faisceau lumineux fixe. Après avoir traversé le cliché,
la lumière est recueillie par une barrette Reticon de 1024 photodiodes de 10/im chacune.
Les signaux reçus sont ensuite transmis à un système informatique où ils sont traités et
stockés.
Le paramètre enregistré pour caractériser chaque pixel, la ‘densité MAMA’ (Dmama),
est lié à la densité photographique D par Dmama = aD -f b, avec D = log (1/T), où T
est la transmission locale du cliché. Cette densité instrumentale est codée sur 12 niveaux
binaires. Elle peut varier de 0 à 4095.
Un logiciel de traitement d'images (décrit au §1.2) permet ensuite d'extraire un cata
logue des positions rectangulaires des objets détectés sur le cliché. Puis, ces coordonnées
sont corrigées de la flexion du plateau supérieur (qui donne une distorsion suivant l’axe
Xmama) et de l’écart de parallélisme de la barrette (qui donne une distorsion suivant l'axe
L marna ) •
La précision de positionnement d'un objet est 0,6 fim sur chacun des axes. Pour
fixer les idées, cela correspond à 0,04 " sur une plaque de Schmidt d'échelle 60 "/mm.
D’autre part, la répétabilité, mesure de la différence moyenne des positions entre deux
numérisations d'une même plaque laissée en place sur la machine, est de 0,2/im. Ces
quantités dépendent de la qualité des images, de la magnitude des objets observés et de
leur nature (étoile, étoile double, galaxie).
Pour plus de détails sur les performances de la MAMA voir [Guibert et al. 1990],
[Soubiran, 1992] et [Moreau, 1992].
1.2 Détection et catalogage des objets
Jusqu’à présent, principalement à cause des limites imposées par le matériel informa
tique, la détection des objets sur une plaque de Schmidt se faisait en mode ‘ZONE’ (voir
[Soubiran, 1992] pl6-17). Dans ce mode, la barrette balaye la plaque sur toute la longueur
du cliché. Le fond de ciel est calculé dans des mailles de 256 pixels (soit 2,5 minutes de
degré) et les objets sont détectés à la volée, Limage de la plaque n’étant pas conservée.
Pour pouvoir détecter les objets à la limite de deux balayages successifs, un recouvrement
(en général de 512 pixels) est effectué.
La détection des objets est réalisée à l’aide d’une méthode de seuillage. Pour les
champs peu encombrés, un seul niveau est utilisé (le plus souvent à 2,5 ou 3 sigmas au-
dessus du fond de ciel). Les détections à plusieurs niveaux peuvent être combinées pour
l’analyse des champs plus riches. Aucune déconvolution n'est effectuée, mais ce multi-
seuillage permet de séparer des objets que laisserait passer le monoseuil.
Puisque l’image n'est pas conservée, ce type de détection pose quelques problèmes:
• si les seuils choisis ou la taille de la maille pour le calcul du fond de ciel ne convien
nent pas, il est nécessaire de renumériser la plaque ;
• le recouvrement multiplie de moitié le temps de numérisation d'une plaque.
De plus, la puissance du système informatique n’autorisant qu’un nombre limité de
niveaux, il est difficile de séparer des objets très proches et de détecter les plus faibles.
La photométrie est également affectée.
Grâce aux capacités des ordinateurs actuels, il est désormais possible de traiter l’image
de la totalité d'une plaque de Schmidt (environ 1 Go) avec des méthodes de détection
plus modernes.
La plaque de Schmidt est numérisée par petites images (pavés) de 1024x1024 pixels.
Ces pavés sont ensuite réorganisés en une grande image de l’ensemble du cliché. Les
qualités mécaniques de la MAMA sont telles que le recollement des pavés n’entraine
aucune distorsion détectable.
Pour détecter les objets sur une image, j’utilise le logiciel SExtractor, conçu par E.
Bertin [Bertin et Arnouts, 1996]. Ce logiciel fonctionne en six étapes: estimation du
fond de ciel, multiseuillage, séparation des objets agglomérés, élimination des « fausses »
détections, calcul des magnitudes et séparation étoiles/galaxies.
Le fond de ciel est estimé dans une grille couvrant l’ensemble du champ. Dans chaque
maille de la grille, le logiciel coupe itérativement 1 Histogramme des pixels autour de 3a
(a étant l'écart-type de l’histogramme). Si a ne varie pas de plus de 20% au cours de
processus, le champ est considéré comme non emconbré et le fond de ciel dans la maille
est fixé à la moyenne de Lhistogramme tronqué. Sinon, le fond de ciel est égal au mode
de la distribution des pixels.
Le fond de ciel pour chaque pixel est ensuite calculé simplement par une moyenne
pondérée des valeurs du fond de ciel des mailles entourant le pixel. La taille de la maille
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est en general de 256 pixels de manière à suivre les variations du fond de ciel à petite
échelle sans être biaisé par les étoiles brillantes.
Après soustraction du fond de ciel, on détecte tous les objets ayant une aire supérieure
à un nombre fixé de pixels (en général 5) au dessus d’un certain seuil (typiquement 3a au
dessus du fond de ciel).
Les objets détectés par le premier seuillage sont ensuite analysés par un algorithme de
multiseuillage qui permet de séparer d'éventuels objets agglomérés. Les objets sont en-
suites réexaminés de manière à éliminer au maximum ceux qui ne correspondent à aucune
réalité astrophysique comme les aigrettes ou les anneaux autour des étoiles brillantes.
Pour chaque objet, SExtractor calcule quatre types de magnitude : isophotale, isopho-
tale corrigée, d'ouverture et d'ouverture variable. Ces magnitudes instrumentales m* sont
calculées à partir de différents flux par la formule : mz- = — 2, 5 log(//u;r) où m0 est une
constante en principe égale à la magnitude du fond de ciel. La magnitude isophotale est
calculée d'après le flux de l'étoile au seuil de détection, somme des valeurs des pixels con
stituant l'objet à ce seuil. Cette magnitude peut être corrigée d'un terme tenant compte
de la surface de l'objet et de la valeur du seuil pour approximer la magnitude totale.
L'utilisateur peut également obtenir une magnitude d'ouverture qui est alors déduite du
flux total à l’intérieur d'un cercle centré sur l'objet. Le diamètre de ce cercle, choisi par
l'utilisateur, est le même pour tous les objets. Le logiciel est, de plus, capable de définir
une ellipse, adaptée à chaque objet, permettant de calculer une magnitude d’ouverture
variable. Les axes de cette ellipse sont directement proportionnels aux moments du pre
mier ordre de l'objet.
Le logiciel calcule également une erreur sur la magnitude dépendant de la variance du
fond de ciel, de la surface de l’objet et du flux (et éventuellement du gain du détecteur
s'il s’agit d’un CCD).
J'ai utilisé le logiciel SExtractor aussi bien pour réduire les plaques de Schmidt que
pour réduire les images CCD servant aux calibrations photométriques de ces plaques
(voir §7.2). Pour les plaques photographiques, avant de calculer les magnitudes, une
transformation est appliquée à la densité de chaque pixel pour tenir compte de la non-
linéarité des émulsions photographiques. Si D est la valeur du pixel après soustraction du
fond de ciel, 7 l'indice de contraste de l’émulsion et ???.0 le point zéro des magnitudes, la
nouvelle intensité du pixel sera:
/ = /o.10i où /0 =—•10-°’4mo
m lü
SExtractor sépare, de plus, par un réseau neuronal, les galaxies des objets de type
stellaire. Je n’ai pas utilisé cette option dans la mesure où, sélectionnant les étoiles mem
bres des amas ouverts sur des critères cinématiques, les galaxies (qui ont un mouvement
propre quasi-nul) sont automatiquement rejetées.
LTne fois que l'on a appliqué le programme SExtractor à une image, on obtient un
catalogue contenant, pour chaque objet :
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• un numéro courant;
• des coordonnées rectangulaires;
• une magnitude instrumentale.
1.3 Tests géométriques
L’axe X de la MAMA est parallèle au sens de déplacement de la barrette de 1024
photodiodes (sens de la numérisation) tandis que l'axe Y est parallèle à la barrette.
Soient (x,y) les coordonnées d’un objet déterminées par le logiciel de multiseuillage
précédemment décrit. Comme indiqué au §1.1 la précision de ces coordonnées suit une loi
normale d’écart-type 0,6 microns. Toutefois cette excellente précision est obtenue après
les avoir corrigé d'un certain nombre de biais dépendant des coordonnées (x,y) elles-même,
de la position de l’objet sur la barrette Réticon Vp2-r, et de la magnitude.
Les principaux biais corrigés sont les suivants:
- la flexion de 1a. partie supérieure de la table qui contracte légèrement (d’un pixel)
l’axe des X
- le parallélisme imparfait de la barrette par rapport à l’axe Y qui entraine un léger
déplacement en X en fonction de la position de l'objet Ypix sur la barrette
- un "traînage” le long de la barrette dû à une mauvaise lecture du Réticon qui déforme
les objets le long de l’axe Y en fonction de Ypix et de la magnitude.
Si les deux premiers effets sont faciles à modéliser (voir [Soubiran, 1992]) car ils ne
dépendent que de la géométrie de la MAMA, il n’en est pas de même du troisième. Nous
verrons au chapitre 8 que cela ne dégrade que légèrement les mouvements propres en alpha
par rapport à ceux en delta, et que cela influe peu sur les magnitudes.
Plus précisément, le phénomène peut être décrit de la manière suivante. Le réticon est
vidé dans un CCD à l’issue de chaque intégration, les valeurs des différents pixels glissant
le long de 1a, barrette pour être lues à l’extrémité de celle-ci. Lorsque la charge d’un
pixel passe au pixel suivant, une partie résiduelle de celle-ci, d’autant plus importante
que la valeur du pixel est grande, n’est pas transmise. Lorsque les pixels successifs ont
des valeurs proches, cet effet est négligeable. Mais, lorsque le gradient des valeurs pixel à
pixel est important, c’est-à-dire lorsque l’on mesure un objet, les premiers pixels de l'objet
sont surestimés et les derniers pixels sont sous-estimés en fonction de ce gradient. Ceci
entraine donc une déformation du profil de l'objet ainsi qu’un décalage de l'objet selon
Ypix fonctions du gradient des valeurs pixel à pixel, c’est-à-dire fonctions de la magnitude
de l’objet. De plus, la fraction résiduelle de chaque pixel, pour une même valeur de la
charge, dépend de chaque pixel.
Le plus gros de cet effet est, en principe, corrigé lors de la numérisation directement
par une carte électronique, à partir de tests effectués lors de la mise au point de la ma
chine il y a quelques années. Mais un effet résiduel persiste, d'autant plus que le traînage
semble dépendre d'autres facteurs que ceux précédemment cités, comme la transparence
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de la plaque numérisée et la tension de la lampe illuminant la plaque. Une autre cor
rection, cette fois-ci appliquée de manière logicielle sur le catalogue d'objets détectés, a
été mise au point par Jean Guibert en 1992. Elle compensait de manière satisfaisante
le biais de traînage sur les objets relativement brillants et pour la demi-barrette utilisée
dans le mode initial d'extraction des objets. Malheureusement, cette correction ne tenait
compte que de la ‘coordonnée pixel' Ypix et pas de la magnitude de l'objet. Toutefois, une
étude attentive des coordonnées et des positions des objets observés ne montrait aucune
variation en fonction de y, et ce pour un certain nombre de plaques de Praesepe. J'ai
donc réduit l'ensemble des plaques de Praesepe avec cette correction de traînage.
Cet automne, à la suite d’un examen minutieux de catalogues d’objets faibles réduits
avec cette correction, Elena Schilbaeh a trouvé des effets résiduels pouvant atteindre 2
microns crête à crête en y en fonction de Yp{x, indiquant qu’il subsistait malgré tout un
biais de traînage lorsque l'on exploitait la totalité de la barrette.
Pour lever toute ambiguité, nous avons réalisé avec Jean Guibert et Christophe Loir
des tests consistant à numériser une même zone d’une plaque plusieurs fois en décalant
à chaque fois le réticon de manière à ce qu'un même objet ait une ”coordonnée pixel "
Ypix différente à chaque fois. Nous avons ainsi réalisé 16 numérisations de la même zone
de 4 par 4 pavés sur la plaque Palomar 1355E, en décalant à chaque nouvelle numérisa
tion la barrette d'un seizième de sa longueur, c’est-à-dire de 64 pixels. Après extraction
des sources par l'algorithme de multiseuillage précédemment décrit, nous avons obtenu
un catalogue d'environ 10.000 objets ayant chacun 16 valeurs de coordonnées (x,y) et de
magnitudes instrumentales correspondant à différentes valeurs de Yp{x le long du réticon.
Pour chaque étoile, on a donc mesuré 16 valeurs des coordonnées (aq-, yt) et 16 valeurs
de magnitudes ni; correspondant à 16 coordonnées pixel Y]pix. Pour chaque objet, j'ai
calculé les moyennes y — Vi et m = ^ 171 i ainsi que les écarts A= yt — y et
Amz = ml — m.
La figure 1.1 montre les variations de ces écarts à la moyenne en fonction des coor
données pixel avant et après la correction de 1992. Pour mieux apprécier la variation du
biais en fonction de la magnitude, les figures 1.2 et 1.3 donnent les écarts Ai/;- en fonc
tion de la magnitude pour plusieurs intervalles de pixels avec et sans correction. Chaque
étoile est donc représentée par 16 points. On voit clairement que, sans correction, les
étoiles brillantes ont des écarts en y en fonction des coordonnées pixel qui varient de 2
microns crête à crête, mais que la majorité des étoiles (faibles) ne montrent pas ce biais.
La correction de 1992 a été introduite pour corriger le traînage des étoiles brillantes sur
les 512 dernières diodes du réticon, diodes les plus importantes lorsque l’on numérisait les
plaques avec un recouvrement. De fait, elle corrige effectivement le traînage des étoiles
brillantes dans la seconde moitié de la barrette mais biaise le Y des étoiles faibles et celui
des étoiles brillantes au début de la barrette.
Les variations de magnitude en fonction des coordonnées pixel et de la magnitude
sont représentées dans la figure 1.4. On voit que la magnitude est affectée par le traînage
d'environ 2 centièmes de magnitude crête à crête (moins de 1 centième en moyenne) poul
ies objets faibles mais de S centièmes pour les étoiles brillantes (3 en moyenne).
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Figure 1.1: Variation de Ay* en fonction des coordonnées pixel Y{pix sans et avec la
correction de traînage de 1992.
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D'après ces figures, il est aisé de calculer de nouvelles corrections en fonction de la
coordonnée pixel et de la magnitude de chaque objet. Les premiers résultats montrent
que l'on réduit bien, en effet, les écarts moyens en Y à 0,5 fim et, en magnitude, à 1 cen
tième, et qu’une correction unique devrait pouvoir être appliquée à des clichés provenant
de télescopes différents. Cette correction prend en compte, non seulement la position de
l’objet sur le détecteur, mais également sa densité maximale et son aire au niveau le plus
bas.
Cet effet de traînage, mal corrigé, peut entraîner des biais en y et en magnitude en
fonction de la coordonnée pixel. Toutefois, les objets d’une plaque se trouvent répartis
aléatoirement selon Y\pix, et les étoiles sont, la plupart du temps, mesurées sur plusieurs
plaques, donc à des coordonnées pixel différentes d’une plaque à une autre. Ce biais, s’il
n'est pas corrigé, peut donc être considéré comme une erreur aléatoire supplémentaire
dégradant les y d’environ 1 micron en moyenne et les magnitudes de 1 à 4 centièmes
selon la magnitude. C'est ce que j’ai considéré pour les plaques de Praesepe car j'ai eu
la possibilité d’utiliser en movennne 6 paires de plaques dans le calcul des mouvements
propres et que cet effet n'a été découvert que lorsque mon travail était déjà presque
terminé. Soulignons de plus que, même sans tenir compte de la correction ci-dessus, la
MAMA reste plus que compétitive avec les autres machines à mesurer existantes (voir,
par exemple, [Schilbach et Scholz, 1991]).
1.4 Principe de réduction d’une plaque
A partir de ces catalogues instrumentaux, il faut maintenant passer à des catalogues
contenant les paramètres astrométriques et photométriques des objets.
Le schéma général de réduction d'une plaque de Schmidt est décrit dans la figure 1.5.
Une fois la plaque numérisée et les objets détectés, on recherche les étoiles d'un cata
logue astrométrique ou photométrique de manière à définir des transformations permet
tant de passer des paramètres instrumentaux (X,Y, m,-) aux paramètres physiques (a, <5,
UBYR).
D'autre part, les mouvements propres sont obtenus en combinant des plaques prises à
différentes époques.
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Figure 1.2: Variation de Ay* en fonction de la magnitude pour différent intervalles de
coordonnées pixel et sans la correction de traînage de 1992.
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Figure 1.3: Variation de Ay,- en fonction de la magnitude pour différent intervalles de
coordonnées pixel et avec la correction de traînage de 1992.
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Figure 1.4: Variation de Aïtîj en fonction de la magnitude pour différent intervalles de
coordonnées pixel.
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Chapitre 2
Réduction astrométrique
La réduction astrométrique d’une plaque de Schmidt consiste à déterminer les coordon
nées équatoriales a, 6 de tous les objets détectés à partir des coordonnées rectangulaires
x, y, et d'un catalogue astrométrique primaire. Dans un champ peu encombré, pour pou
voir retrouver une étoile sur plusieurs plaques de centres, dates et échelles différents, la
précision des coordonnées équatoriales n'a pas besoin d'être meilleure que la seconde de
degré. Toutefois, la possibilité d'obtenir des précisions de l'ordre du dixième de seconde
de degré pour un très grand nombre d’étoiles ouvre des perspectives pour l’extension des
systèmes de référence [Platais et ah, 1995], [Réquième et ah, 1995].
Les « surveys » utilisant des plaques de Schmidt sont, en outre, très utilisés dans
de nombreuses études de structure galactique, cinématique et dynamique galactique, cos
mologie observationnelle... Dans ces domaines, la recherche de contre-parties optiques
de catalogues à diverses longueurs d'onde ou le pointage précis de nouveaux instruments
(comme par exemple FUEGOS sur le futur VLT) réclament des précisions sur les positions
de quelques dixièmes de seconde de degré.
Enfin, des projets spatiaux comme GAIA [Lindegren et Perryman 1996] ou DIVA
[Bastian et al., 1996] nécessiteront probablement des catalogues d’entrée très précis.
J'ai donc trouvé intéressant, puisque je disposais de données Hipparcos et Tycho, et
bien que cela ne concerne pas directement l'étude des amas ouverts, d’examiner jusqu’à
quelle précision l'on pouvait déterminer les coordonnées d’une étoile sur une plaque de
Schmidt.
2.1 Catalogues de standards astrométriques
Jusqu'à maintenant, les positions les plus précises déduites de plaques de Schmidt
(environ 0,3// sur chaque coordonnée) étaient obtenues en utilisant le PPM comme ca
talogue de référence. Avec les catalogues Hipparcos et Tycho. il est désormais possible
(sous certaines conditions) d’obtenir des coordonnées avec une précision supérieure à 0,1
seconde de degré.
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2.1.1 PPM
Le PPM [Bastian et Rôser, 1991], séparé en deux sous catalogues (nord et sud), est le
résultat de la compilation de différents catalogues astrométriques.
Le PPM nord, contenant 181731 étoiles de déclinaisons S supérieures à -2,5°, est con
struit à partir de PAGK3, combiné avec une dizaine d’autres catalogues astrométriques
de différentes époques. Le PPM sud, comptant 197179 étoiles, est construit de manière
similaire au PPM nord, à partir du catalogue FOKAT-S.
Le système de coordonnées des étoiles du PPM est le même que celui du FI\5.
Les caractéristiques des deux catalogues sont résumées dans le tableau 2.1 qui donne
pour les deux parties du PPM le nombre d'étoiles, le nombre moyen de positions utilisées
pour chaque étoile, l’époque moyenne en ascension droite et déclinaison, Terreur moyenne
sur les mouvements propres et les coordonnées 1990 respectivement en millièmes de sec
onde de degré par an et en seconde de degré.
Tableau 2.1: Caractéristiques du PPM
Catalogue Nb, Nb. Epoque movenne Erreur moyenne Erreur moyenne
d’étoiles d’Observ. a S mvt propre
mas/an
position 1990
//
PPM nord 181.731 6,2 1931,5 1930,7 4,3 4.2 0.27 0.27
PPM sud 197.179 6,1 1961.8 1961,6 3.0 3,0 0,11 0.11
La densité du PPM est légèrement supérieure à 10 étoiles par degré carré dans l’hé
misphère sud, et légèrement inférieure dans le nord. Le PPM est nettement plus précis
dans l’hémisphère sud; ceci se ressent dans les réductions astrométriques (voir §2.2).
2.1.2 HIPPARCOS
Le satellite Hipparcos [Perryman et al., 1992] a été lancé le 8 août 1989 par l’Agence
Spatiale Européenne (ESA). Sa mission, pleinement remplie, était de déterminer les
paramètres astrométriques fondamentaux de 120.000 étoiles avec une précision de l’ordre
du millième de seconde de degré.
L’extraordinaire précision atteinte par l’instrument a été rendue possible grâce à trois
facteurs :
• le satellite étant par définition dans l’espace, les mesures n’étaient plus entachées
d’erreurs dues à l’atmosphère (réfraction, turbulence atmosphérique...) ou au mou
vement de la Terre et à la pesanteur ;
• l’observation des objets célestes se faisait simultanément dans deux champs séparés
par un grand angle (58°) permettant de réaliser une réduction astrométrique globale ;
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• la lumière des étoiles était modulée par une grille, dans le plan focal en mouvement
par rapport aux étoiles. Ainsi, le signal pouvait être analysé temporellement et non
pas spatialement.
Le satellite tournait sur lui-même de façon à balayer l’ensemble du ciel plusieurs fois
au cours de sa mission. La position de chaque étoile observée par Hipparcos (ou plutôt
son abscisse sur un grand cercle défini par la rotation du satellite) a donc été mesurée
plusieurs fois (entre 30 et 150 fois selon sa position par rapport à la loi de balayage du
satellite) ce qui a permis de déduire son mouvement propre et sa parallaxe.
Le satellite ne pouvait pas mesurer simultanément toutes les étoiles présentes dans
son champ. De plus, comme sa durée de vie était limitée et que l’observation d’une étoile
prenait un certain temps (d’autant plus long que l’étoile était faible), le satellite n’avait
le temps d'observer qu’environ 120.000 étoiles.
Il s'est donc avéré nécessaire de construire un catalogue d’entrée fournissant au satel
lite l'objet à observer à chaque instant. Le catalogue d'entrée HIC (Hipparcos Input
Catalogue) [Turon et al. 1992] compte 118.209 étoiles. Il a été réalisé par le consortium
INCA (pour INput CAtalogue) dirigé par C. Turon. Les étoiles contenues dans ce catalo
gue ont été sélectionnées, en tenant compte des recommandations d'un comité scientifique
et des contraintes observationnelles dues au mode de fonctionnement du satellite, parmi
les quelques 400.000 étoiles proposées par la communauté astronomique internationale.
Ce catalogue est complet jusqu'à une magnitude V comprise entre 7,3 et 9 selon la
latitude galactique et le type spectral. Les étoiles les plus faibles ont une magnitude V
inférieure à 12,4.
Les observat ions brutes du satellite ont été confiées à deux consortia - FA ST dirigé
par J. Kovalevsky et NDAC dirigé par L. Lindegren - qui ont effectué des réductions
différentes en parallèle. Ces deux catalogues ont été ensuite fondus en un seul. Cette
façon d'opérer à permis de minimiser les erreurs de réduction.
Le catalogue final HIP (HIPparcos catalogue) compte 118.218 entrées (117.955 avec
les cinq paramètres astrométriques). Ses caractéristiques sont résumées dans le tableau
2.2. Les précisions indiquées sont les précisions médianes. Hp désigne la magnitude dans
la bande photométrique du satellite, bande large allant du bleu au rouge.
Tableau 2.2: Valeurs médianes des précisions de HIP, époque 1991.25
Nombre &acos6 &nacos5 p
d'entrées mas rnas/an mag
Toutes étoiles 117.955 1,10 0.87 0,72 1,02 0,85 0.0018
Hp< 9 78.409 0,97 0.77 0,64 0,88 0,74 0.0015
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2.1.3 TYCHO
Pour calculer Pattitude du satellite Hipparcos, deux repéreurs d’étoiles constitués de
deux groupes de quatre fentes ont été placés dans le plan focal. Leur rôle initial était de
permettre de repérer le passage d'étoiles de référence.
A l'inverse, une fois connue l’attitude du satellite, il était possible d’analyser les si
gnaux venant de tous les objets traversant les repéreurs d'étoiles pour reconstituer leurs
paramètres astrométriques et photométriques. Cette idée est à la base du projet Tycho
[Hog et al, 1992].
De manière à augmenter l’intérêt scientifique de cette mission, la lumière provenant
des étoiles traversant les repéreurs d’étoiles était divisée en deux et analysée dans deux
bandes photométriques Bj et Vp, proches des bandes B et V de Jonhson. De cette
manière, il était possible d’effectuer un relevé complet du ciel jusqu'à la magnitude limite
de détection des instruments. Ce « survey » , complet jusqu’à une magnitude V d’environ
10,5, a permis de déterminer les positions, mouvements propres, parallaxes et photométrie
Bj et Vj de plus d'un million d'étoiles plus brillantes qu'une magnitude V de 11,5.
La réduction a été très complexe puisque le signal récolté était constitué de la su
perposition de la lumière provenant de plusieurs étoiles dans les deux directions de visée
du télescope. Elle a été réalisée sous la direction de E. Hqg par le consortium TDAC.
Elle a nécessité, un catalogue d’entrée de trois million d’étoiles issu du GSC (Guide Star
Catalog) et de la base de données INCA.
Les caractéristiques du catalogue de sortie de Tycho TYC (TYcho Catalogue) sont
résumées dans le tableau 2.3.
Tableau 2.3: Valeurs médianes des précisions de TYC, époque 1991.25
Nombre crv apos <tm gBt cryT <JBt~vt
d’entrées mas mas/an mag
Toutes étoiles 1.052.031 31,2 24,6 30,2 0,074 0,057 0,104
Vt < 9 119.882 7,2 5,6 7,0 0.014 0.012 0.019
Ces précisions dépendent fortement de la magnitude.
2.2 Réduction
Comme indiqué au §1.1, les positions rectangulaires des objets d’une plaque numérisée
avec la MAMA ne peuvent être connues à mieux que 0,6 ^m. Les coordonnées équatoriales
d’un objet détecté sur une plaque de Schmidt ne pourront donc pas être plus précises que
0.04 secondes de degrés. Cette précision dépend de la magnitude.
Dans un télescope de Schmidt, la plaque est déformée pour épouser la surface fo
cale sphérique. Les coordonnées rectangulaires des objets de la plaque sont le résultat
d'une projection de la sphère céleste sur la surface focale du télescope. Ces phénomènes
complexes ne peuvent pas être modélisés par une transformation X,Y - a, 5 simple.
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La réduction astrométrique présentée ici est une réduction globale (la plaque est réduite
en une seule fois dans sa totalité), de degré élevé.
D’autres techniques plus complexes, comme la méthode de superposition de sous-
plaques [Taff, 1995], sont la combinaison de réductions locales. La plaque est découpée
préalablement en sous-zones à l’intérieur desquelles des transformations X,Y - q-, é, de
faibles degrés sont effectuées. Ces sous-zones se superposent et une combinaison des
réductions en chaque point donne la réduction globale. Cette méthode n’est pas utilisée
ici.
2.2.1 Principe
Les paramètres de plaque : les coordonnées rectangulaires (2\)mama, (yi)mama et la
pseudomagnitude ml (logarithme du flux marna) du ieme objet détecté sur une plaque
sont déterminées par l’algorithme multiseuil précédemment décrit.
Parallèlement, les coordonnées équatoriales de la jeme étoile du catalogue de référence
sont transformées en coordonnées standard {xj)rf, (yj)rj par une projection gnomonique
(ou sphérique) par rapport au centre de la plaque.
La réduction astrométrique consiste alors à réaliser un ajustement polynomial, par
moindres carrés, entre les paramètres de plaque et les coordonnées standard des étoiles
du catalogue de référence. La transformation ainsi calculée pourra être appliquée aux
paramètres de plaque de n’importe quel objet détecté pour calculer ses coordonnées stan
dard et, par projection gnomonique inverse, ses coordonnées équatoriales.
Plus précisément, nous déterminons les polynômes X(x,y) et Y'(x.y) qui minimisent
les sommes des écarts quadratiques sur l'ensemble des étoiles j du catalogue de référence
dans le champ :
[( Xj )mama i ( )mama] (^j)ré/] ^ [5 [(^ j ^mama t ( J/j )maraa] (yj)re/] •
Le degré des polynômes X(.t, y) et Y'(x,y) sont de deux formes différentes :
soit classique : J2p.q apqxPVq 0 < p + q < n
pour n = 1 à 6
soit étendue : apqxpyq 0 < p, q < n
Le nombre de coefficients de X(x,y) ou Y(x,y) est donc égal à (n+1Kn+2) pour un
polynôme classique ou (n -f l)2 pour un polynôme étendu.
Le rapport de la somme des écarts quadratiques ci-dessus au nombre de degrés de
liberté (nombre d’étoiles diminué du nombre de coefficients de la transformation) fournit
une bonne estimation de l’erreur sur chaque coordonnée.
Le processus de détermination des transformations X(x,y) ou Y(x,y) est itératif :
on part de l’ensemble des étoiles du catalogue de référence présentes sur la plaque et
on élimine, à chaque itération, les étoiles j pour lesquelles le résidu de la transformation
sur une des coordonnée X[(xj)marna, {y3)mama\ - (Xj)réf OU Y[(Xj)mama, (,yj)mama\ - (.Vj)réj
dépasse 3 fois l’écart-type de ces résidus.
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2.2.2 Validation
Pour valider cette méthode de réduction astrométrique, 8 plaques de Schmidt - 3
plaques CERGA et 5 plaques ESO - de 6 champs d’amas ont été utilisées. Chaque
plaque couvre environ 25 degrés carrés et contient environ 350 étoiles PPM (de 250 à
400), 85 étoiles Hipparcos (de 70 à 200) et 1000 étoiles Tycho (de 550 à 3000). Leurs
caractéristiques sont résumées dans la Table 2.4.
Tableau 2.4: Caractéristiques des plaques utilisées
Plaque Champ Epoque
Centre (J2000)
Q S Coul.
Nb d’*
PPM
de référence
H30 T30d
Cerga 2953 NGC 752 1992.904 lh 58.0mn +37° 40' B 249 67 697
Cerga 2985 NGC 2632 1993.030 8h 39.7mn +20° 0T R 256 70 562
Cerga 3087 NGC 6633 1993.560 18h 27.4mn + 6° 34' R 404 67 914
ESO 10411 NGC 2516 1992.967 7h 58.8mn -60° 5T V 270 91 1165
ESO 10412 NGC 2516 1992.967 7h 58.8mn -60° 5T V 249 82 1149
ESO 10551 NGC 2516 1993.241 7h 58.8mn -60° 51' B 271 91 1168
ESO 10548 NGC 3532 1993.250 11 h 06.1mn -58° 38' B 382 197 3271
ESO 10639 IC 4756 1993.400 1 Sh 38.6mn + 5° 26' B 395 70 886
La réduction astrométrique de ces huit plaques inclut des termes de magnitude. Les
transformations X(x, y, m) et Y(x, y, m) minimisant les sommes des erreurs quadratiques
sont ici de la forme :
X(x, y, m) ou Y(x, y, m) = T,p,qaPgxpyq + mP(x, y, m)
où P est un polynôme de degré 1 ou 2.
L'adjonction de ce terme mP(x,y,m) améliore très légèrement la qualité de l’ajustement.
Toutefois, celui-ci étant calculé sur des étoiles brillantes (de magnitude inférieure à 12),
les positions des étoiles faibles se trouvent biaisées. C’est pourquoi, j’ai retiré, par la
suite, ce terme en magnitude de la réduction astrométrique en particulier pour l’étude
de Praesepe. Malgré tout, il est indéniable que, la position d'une étoile sur une plaque
dépendant de sa magnitude, les positions des étoiles faibles sont certainement légèrement
biaisées. Pour corriger ce biais, il serait nécessaire de disposer d’étalons astrométriques
de magnitudes plus faibles que celles des étoiles du catalogue de référence, par exemple
mesurées avec un méridien. Des comparaisons entre les coordonnées obtenues avec les
plaques de Schmidt dans le champ de Praesepe et des mesures effectuées au méridien de
Bordeaux par Yves Réquième sont d'ailleurs prévues.
De plus, l'étude de ces huit plaques a été réalisée avant la sortie des catalogues BIP
et TYC.
Le catalogue intermédiaire Hipparcos (noté H30) utilisé dans cette étude est issu de la
fusion des deux solutions préliminaires des consortiums NDAC et FAST, utilisant les 30
premiers mois d’observation du satellite. Les erreurs formelles sur les paramètres astro-
métriques des étoiles de magnitude 8 à 10 (qui constituent la majorité des étoiles utilisées)
sont les suivantes : 0,0012// et 0,001" pour a cos 5 et 5, et 0,0017"/an et 0,0014"/an pour
Va cos S et fig.
Les données Tycho à 30 mois (notées T30d) sont le résultat de la première itération
à cinq paramètres (position, mouvement propre, parallaxe) effectuée à partir des 30 pre
miers mois d'observation des repéreurs d’étoiles par le consortium TDAC. Pour une étoile
de couleur moyenne (B-V=0,7), les erreurs sur les positions et les mouvements propres
annuels varient environ de 0,005" pour my = 7 à 0,08" pour my = 11.
Chaque plaque a été réduite en utilisant des polynômes classiques et étendus de degré
croissant de 2 à 6.
Dans tous les cas, les résidus décroissent, restent constants puis se dégradent lorsque le
nombre de coefficients du polynôme augmente. Ceci traduit le fait que les distorsions dans
le plan focal sont de mieux en mieux contraintes lorsque le degré du polynôme augmente
et qu'une fois qu'elles sont bien modélisées, l’ajout de monômes non significatifs dans la
transformation augmente la valeur des résidus. Les résidus les plus faibles sont obtenus
pour une transformation à 22 ou 26 coefficients (classique de degré 5 ou étendue de degré
4) dans pratiquement tous les cas. A titre d’exemple, les figures 2.1 et 2.2 montrent la
répartition des différences des positions obtenues avec les transformations étendues de
degré 3 et 4, et 4 et 5 respectivement. Elles montrent clairement que la solution de degré
3 ne modélise pas toutes les déformations qui sont bien intégrées dans les transformations
d’ordre supérieur.
Les solutions retenues sont celles qui donnent les plus petits résidus et sont présentées
dans la table 2.5.
Plaque Temps
pose
(mn)
Nt
PPM
nb. rési
* a
réf. ('
dus
')
Nt nb.
*
réf.
H 30
résidus
a S
(")
Nt
T30d
nb. résidus
* a S
réf. (")
cer2953 15 51 242 0.39 0.34 42 64 0.04 0.07 42 591 0.07 0.07
cer2985 30 51 244 0.29 0.28 42 62 0.08 0.05 51 494 0.09 0.08
cer3087 30 51 391 0.34 0.35 32 62 0.15 0.09 51 763 0.12 0.12
esol0411 15 42 245 0.16 0.14 42 87 0.11 0.11 42 990 0.11 0.12
esol0412 60 42 226 0.21 0.18 32 76 0.20 0.14 42 926 0.14 0.13
eso10551 15 51 257 0.16 0.15 42 84 0.11 0.08 51 994 0.11 0.11
esol0548 15 51 343 0.19 0.18 42 139 0.19 0.15 42 2517 0.16 0.16
esol0639 60 51 376 0.34 0.37 51 67 0.12 0.14 42 780 0.13 0.13
Tableau 2.5: Résultats. N = degré du polynôme; t = 1 pour un polynôme classique, t =
2 pour un polynôme étendu.
La distribution des résidus sur chaque plaque pour chaque catalogue est homogène
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et ne montre aucun effet géométrique. Ceci conforte l'idée que les déformations de la
plaque sont bien modélisées par des transformations polynomiales de degré élevé. A titre
d’exemple, les figures 2.3, 2.4 et 2.5 montrent la distribution des résidus de la plaque
ESO10551, pour les trois catalogues H30, PPM et T30d respectivement.
Figure 2.1: Différences des positions obtenues avec les transformations étendues de degré
3 et 4. Catalogue T30d.
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Figure 2.2: Différences des positions obtenues avec les transformations étendues de degré
4 et 5. Catalogue T30d.
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Figure 2.3: Distribution des résidus H30 sur
la plaque ESO 10551.
Figure 2.5: Distribution des résidus T30d
sur la plaque ESO 10551.
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Figure 2.4: Distribution des résidus PPM
sur la plaque ESO 10551.
Figure 2.6: Moyenne des résidus T30d des
5 plaques ESO.
De même, si Ton subdivise la plaque en 20x20 pavés et si Ton effectue la moyenne
des résidus T30d des 5 plaques ESO dans chaque pavé, aucune structure systématique
n’apparait (figure 2.6).
Avec une densité de 10 étoiles par degré carré, le PPM donne des résidus sur les
positions compris entre 0,15" et 0,37". Bien que cette densité permette une bonne modé
lisation des distorsions, la précision des positions est limitée par la précision du catalogue.
Avec seulement 3 étoiles par degré carré, la précision des positions obtenues en utilisant le
catalogue H30 est nettement meilleure : entre 0.04" et 0,20". De même, avec 25 étoiles par
degré carré, les résidus calculés avec T30d varient de 0,07" à 0,16". Toutefois, à cause de
sa faible densité d’étoiles, l’utilisation de H30 pose quelques problèmes là où il y a peu ou
pas d'étoiles de référence. T30d permet au contraire une modélisation des déformations
sur la plaque entière, mais la mauvaise précision de ses mouvements propres limite son
utilisation à des plaques séparées de moins de 5 ans de 1991,25, époque moyenne de la
mission Hipparcos.
D'autre part, les valeurs des résidus obtenus avec H30 et T30d nous permettent
d'estimer la dégradation de précision induite par chaque étape de la réduction astrométri-
que : si 1 on fait l'hypothèse d’une précision de centrage des objets lors de la numérisation
de 0,04", on en déduit une précision de modélisation de 0,05" pour les meilleures plaques
aussi bien avec H30 qu'avec T30d. Ainsi, la précision théorique des positions de 0,06",
accessible avec des plaques de Schmidt d'échelle similaire à celles qui sont utilisées ici, est
atteinte pour des plaques de bonne qualité.
2.2.3 Conclusion
La réduction astrométrique globale d’une plaque de Schmidt utilisant les catalogues
Hipparcos et Tycho permet d'obtenir des positions avec une précision meilleure que 0,1"
(cf Table 2.5). Cette précision est de l'ordre de la précision théorique ultime accessible
avec des plaques de Schmidt numérisées par la MAMA.
Toutefois, cette précision n’est atteinte que pour des étoiles ayant des magnitudes
comparables à celles du catalogue astrométrique utilisé pour la réduction. L’étude sera
poursuivie pour déterminer la précision accessible pour des étoiles de magnitude plus
faibles.
De plus, pour pouvoir conserver cette excellente précision avec des plaques anciennes,
il sera nécessaire d'obtenir un catalogue complémentaire de mouvements propres précis
des étoiles de Tycho.
Cette étude a fait l'objet d'un article dans A&A ([Robichon et al. 1995]), qui est
reproduite dans les pages suivantes.
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Abstract. New réductions of Schmidt plate measurements hâve
been performed, using preliminary Hipparcos and Tycho data
for the astrometric reference stars. The measurements reported
here hâve been obtained with the MAMA1 automatic measuring
machine of the Centre d’Analyse des Images in Paris.
The Hipparcos data considered, the ‘combined 30-month
solution’, or ‘H30\ is a preliminary catalogue derived from
the analysis of the first 30 months of data (out of a total of
37 months). and represent the merging of the intermediate FAST
and NDAC Consortia’s sphere solutions. The Tycho data con
sidered here, referred to as ‘T30d’. are derived from the prelim
inary analysis of the first 30 months of Hipparcos star mapper
data.
The preliminary Hipparcos and Tycho data are of unprece-
dent accuracy. and hâve been used to show thaï the ultimate ac-
curacy which can be obtained on positions derived from Schmidt
plates measurements is about 0.07 arcsec, compared with errors
of at best 0.15 arcsec but more typically about 0.3 arcsec ob
tained on the basis of previously-available catalogues. The best
accuracy is obtained using Tycho stars which, although of lower
individual accuracy than the Hipparcos positions, are very nu-
merous (the Tycho Catalogue will include about one million
stars) and thus allow a very good modelling of Schmidt plate
field distortions.
Scnd offprint requests to: N. Robichon
’ Based on observations made with the ESA Hipparcos satellite,
and on work performed within the INCA, FAST. NDAC and TDAC
Consortia.
1 MAMA is developed and operated by INSU/CNRS
This accuracy is attainable for plates taken at epochs close to
the Hipparcos mid-mission epoch. Plans to détermine accurale
proper motions for Tycho Catalogue stars using Tycho positions
and. for example, Astrographic Catalogue data, will allow an
extension of this possibility to a much wider range of plate
epochs.
Kev words: astrometry - methods: data analysis
1. Introduction
Scientific data were obtained from the ESA Hipparcos satellite
from November 1989 to March 1993, i.e., during 37 months
(Perryman et al. 1992). In the course of the data analysis, several
intermediate catalogues were constructed by each of the two
Consortia (NDAC and FAST) involved in the Hipparcos data
réduction, and by the Consortium involved in the analysis of
the Tycho data (TDAC).
The preliminary ‘H30’ and ‘T30d’ versions used below hâve
been obtained from the analysis of the first 30 months of data.
Although the final Hipparcos and Tycho catalogues will be more
accurate and more complété than these provisional versions,
they already give a good appraisal of the final mission results
and allow considération of the progress expected in many fields.
The availability of such accurate positions and proper mo
tions for so many stars will provide wide-field and global as-
irometrv with a powerful tool for enlarging star samples which
can be used for further studies in the fields of reference Systems
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and stellar populations (e.g., Platais et al. 1995, Réquième et al.
1995). Schmidt surveys are used in a wide range of studies: for
example, galactic structure, kinematics, and dynamics; stellar
populations and stellar formation; préparation of observations
with narrow field instruments; and cross-identification of ob
servations at various wavelengths with optical counterparts. In
addition, future space astrometry projects are very likely to re-
quire the construction of extensive input catalogues, comprising
millions of objects, down to limiting magnitudes as faint as 18
mag (Lasker et al. 1995).
Current accuracies obtained on positions measured from
wide-field astrometry, mainly Schmidt plates, are illustrated,
for example, by the Guide Star Catalog (Russell et al. 1990),
where ‘the overall external astrometric error’ is ‘in the range
0.2-0.8 arcsec (per coordinate)’, or by Bucciarelli et al. (1992)
or Leisy et al. (1995) who quote respectively 0.33 and 0.2-
0. 3 arcsec. Bienaymé (1993) estimâtes as 0.06 arcsec the error
due only to image deformation on the plate and measuring ma
chine characteristics.
Eight Schmidt plates, taken at Cerga or ESO betvveen
September 1992 and March 1993, i.e., with epochs close to
the mid-mission epoch of Hipparcos (1991.25) in order to min-
imize the errors introduced by proper motions, were available
in Meudon within the frame of a programme on the core-halo
structure of nearby galactic open clusters. Plates were available
in six fields, in both the Southern and northern hemispheres.
Preliminary astrometric Hipparcos and Tycho data are of
unprecedent accuracy and allow a new insight into the process
of reducing Schmidt plates. Their use allows a disantangling
of the various sources of errors (centering of images, model,
reference catalogue) and leads to an estimate of the ultimate
accuracy attainable in such réductions.
2. Observational material
2.1. Preliminary Hipparcos data
The intermediate Hipparcos astrometric catalogue constructed
from the first 30 months of data obtained from the satellite is de-
scribed in Kovalevsky et al. (1995) and Lindegren et al. (1995).
The stellar content of the Hipparcos observing programme is de-
scribed in Turon et al. (1992). The density of programme stars
is about 3 stars per square degree.
This preliminary version is the product of a merging be-
tween the NDAC Consortium’s preliminary solution, referred
to as ‘N30’, and the FAST Consortium’s preliminary solution,
referred toas ‘F30’. Both solutions were previously transformed
to the FK5 System by a global rotation and a time-dependent ro
tation. For stars common to the two solutions, a mean of each of
the five astrometric parameters was adopted for H30, assuming
an equal weight for each of the two preliminary source cata
logues.
For stars with Hipparcos magnitudes in the range 8-10 mag,
1. e. for the bulk of the observing programme, the mean values
for the formai standard errors of the five astrometric parameters
in H30 are as follows: 1.2 mas and 1.0 mas for a cos b and 6 re
spectively; 1.5 mas for the parallax; 1.7 mas/yr and 1.4 mas/yr
for pacosb and ps respectively (Kovalevsky et al. 1995, Lin
degren et al. 1995). These errors vary with the ecliptic latitude
(by a factor of about 1.5 from intermediate ecliptic latitudes to
the ecliptic plane), and with the apparent magnitude (by a factor
of about three from the brightest to the faintest stars).
2.2. Preliminary Tycho data
Consecutive iterated Tycho catalogues has been constructed
from the first 30 months of data obtained from the satellite star
mappers. The version used below is T30d, the first itération con-
taining both proper motions and parallaxes. Its construction and
properties are described in Hog et al. (1995) and Hpg (1995). It
contains about one million stars, i.e., about 25 stars per square
degree, up to about V = 11 mag, with rms errors on positions,
parallaxes and annual proper motions of the order of 30 mas for
stars of H = 10.5 mag, which is the médian magnitude of the
catalogue.
For single stars of average colour (B - V = 0.7 mag). the
rms errors on positions and annual proper motions increase from
roughly 5 mas for stars brighter than V = 7 mag to 80 mas for
stars of V = 11 mag. As a resuit, positions at epochs close to
the mid-mission epoch. 1991.25. are more accurate than ground-
based positions by a factor of about 10.
2.3. Schmidt plates
The available observational material is described in Table 1.
These plates, taken with the Cerga and ESO Schmidt téle
scopes, are part of a programme on eight open clusters ob-
served by Hipparcos. Plates were obtained in U, B, V, R, I.
with a long (1-2 hours) and a short (15-30 min) exposure for
each colour. The Cerga and ESO plate dimensions and scales
are respectively 5:3x5?3 and 5:5x5?5, and 65.25 arcsec/mm
and 67.2 arcsec/mm.
Six short-exposure and two long-exposure plates hâve been
used in the présent study. Short-exposure plates hâve been used
to test the ultimate accuracy attainable on positional détermina
tion from Schmidt plate measurements. Long-exposure plates
hâve also been measured for comparison.
Astrometric réductions were made using successively PPM
data (PPM North: Roser& Bastian 1993; PPM South: Bastian et
al. 1993), and preliminary Hipparcos and Tycho data. Each field,
of about 25 square degrees, contains approximately 350 PPM
stars (from 250 to 400), 85 Hipparcos stars (from 70 to 200),
and 1 000 Tycho stars (from 550 to 3 000).
Mean errors of PPM positions and proper motions are of
the order of 300 mas and 4 mas/yr respectively in the north
(i.e. fields 1, 2, 3, 8) and 150 mas and 3 mas/yr respectively in
the south (i.e. fields 4 to 7), to be compared with 1.5 mas and
1.5 mas/yr for preliminary Hipparcos results, and with 30 mas
and 30 mas/yr for preliminary Tycho results, as described in
Sections 2.1 and 2.2.
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Table 1. Available observational material
Plate Field Epoch
Plate centre (J2000)
Q' <5 Emuls. Filler Col.
No. of reference stars
PPM H30 T30d
1 Cerga 2953 NGC 752 1992.904 Ih 58.0mn +37° 40' IllaJ GG 385 B 249 67 697
2 Cerga 2985 NGC 2632 1993.030 8h 39.7mn +20° 0T IIÏaF RG 610 R 256 70 562
3 Cerga 3087 NGC 6633 1993.560 1 Sh 27.4nm + 6° 34' IIIaF RG 610 R 404 67 914
4 ESO 10411 NGC 2516 1992.967 7h 58.8mn -60° 51' 103aD GG 495 V 270 91 1165
5 ESO 10412 NGC 2516 1992.967 7h 58.8mn -60° 51' 103aD GG 495 V 249 82 1149
6 ESO 10551 NGC 2516 1993.241 7h 58.8mn -60° 5T IllaJ GG 385 B 271 91 1168
7 ESO 10548 NGC 3532 1993.250 1 lh Oô.lmn ! oo O LO OO IllaJ GG 385 B 382 197 3271
8 ESO 10639 IC 4756 1993.400 1 Sh 38.6mn + 5° 26' IllaJ GG 385 B 395 70 886
3. Plate scanning
The plates were scanned with the Machine Automatique à
Mesurer pour l’Astronomie (MAMA) in its ‘pavé’ mode with a
pixel size of 20 /tm (Berger et al. 1991 ). The astrometric perfor
mances of MAMA are described in detail in Guibert et al. (1990)
and Soubiran (1992). The main features can be summarised as
follows.
An estimate of the limiting accuracy was obtained after care-
ful calibration of a slight (10~4 5) linear distortion of the X-axis,
attributable to the mechanical design of the table (tested with
scans of a glass plate specially manufactured for that purpose
and bearing chromium dots with positions known to better than
0.2 /tm), and of the small angle of the array with respect to the
Y-axis (tested with the digitisation of a real astronomical glass
plate in such a way that a sample of stellar images is scanned sev-
eral limes, the position of each star being successive!)' measured
on different parts of the linear 1024-diode RETICON array).
Once these corrections are introduced, no systematic pattern
is évident in the resulting residuals, and the rms dispersion is
0.6 /tm (0.04 arcsec), both in x and y.
The repeatabi 1 ity is 0.2 /tm if the plate is remeasured with-
out being moved froin the machine, even when the scans are
separated by several hours.
4. Astrometric réduction
4.1. Method
A classical, thresholding, algorithm is used to obtain rectangular
plate coordinates, (rrAmama and (yAmama, for the ith detected
object. In parallel, the équatorial coordinates of the reference
stars (from PPM, H30 or T30d) are transformed to standard
coordinates, (xAref and (yAref» by gnonomic projection.
The astrometric réduction, similar to the method described
by Schilbach et al. (1995), performs a polynomial adjustment
between plate and standard coordinates. Least-square solutions
are used to détermine polynomial coefficients, ap(]i and 6,, us
ing complété or ‘expanded’ polynomials, functions of (x,)S>ama,
(Vi)marna; and 777, the pseudo-magnitude of each star (logarithm
of the integratcd photographie density).
If the polynomial transformations are
A [(xAmama-, (t/j)mama; mx]
and
^ [(Xj)mama; (yi)mama: m-i]i
the quantities to be minimized are:
[A [(Xj)mama, (yAmama? 4Mj] (xAref]
and
(1)
/LjO [(4‘j)mamar (yAmama-tM.?] — (yArcf]” (2)
where the polynomials X(x. y. m) and Y(x. y. m) can be com
plété polynomials of the form
Hp.q OpqXpyq + bm 0 <p + q<n
or ‘expanded’ polynomials of the form
'Hp.q °pqxPyq + bm 0 < p, q < 71
where n (= 3.4,5.6) is the order of the polynomial. The sum
(1 )+(2)divided by the number of degrees of freedom (number of
stars minus number of coefficients) provides a good estimation
of the variance on each coordinate.
No a priori preliminary ‘physicaP corrections were applied
before solving for the polynomials parameters. The number of
available reference stars, using Tycho data, is such that these
very délicate preliminary steps can be avoided, along with the
use of any assumption on atmospheric refraction, plate tilt, etc.
For the sake of homogeneity, no a priori corrections were made
when using PPM or Hipparcos data either.
4.2. Global results
Successive computations hâve been made, using increasing or-
ders of the polynomials, both for complété and ‘expanded’ poly
nomials. The rms of the residuals decreases with increasing
number of coefficients up to some level, and lhen stays almost
constant. Field distortions are better modelled progressivclv up
to that level. Any further incrcase in the number of coefficients
does not lead to a significant improvemenl in the behaviour of
the residuals. The solution rctained corresponds to the order
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Fig. 1. Différence vectors between the residuals obtained using the orders 4 and 3 of ‘expanded- polynomials in field 6 (NGC 2516). using
Tycho stars as reference stars (left). Similar plot, but for the orders 5 and 4 (right). The x and y coordinates are in mm. The size of a 1 arcsec
residual vector is shown.
A', and to the type ‘t' of the polynomial, complété (t = 1) or
‘expanded' (t = 2), which gives the smallest residuals.
This itérative process éliminâtes stars vvith residuals larger
than 3cr, where a is the rms of the residuals in x or y. The number
of reference stars kept for each set of data is given in Table 2.
As an example, différence vectors between the residuals ob
tained at the orders 4 and 3 of ‘expanded' polynomials (with 25
and 16 coefficients respectively) in field 6 (NGC 2516), using
Tycho stars as reference stars, are plotted in the left part of Fig
ure 1. A simiiar plot, obtained for the orders 5 and 4 is shown in
the right part of Figure 1. It does not show any significant pat
tern. A plot of the différences between the residuals obtained
at the orders 5 and 4 of complété polynomials (with 21 and 15
coefficients respectively) shows exactly the same pattern as that
given in the left part of Figure 1.
The results obtained in each field, using successively PPM,
H30 and T30d stars as reference, are given in Table 2. Examples
of the distribution of residuals over the plate are given in Fig
ures 2, 3, and 4 for the réduction of field 6 (NGC 2516), using
respectively PPM, H30, and T30d stars as reference. None of
these figures show any significant pattern.
For most of the fields, a clear improvement in the residuals
is obtained when reaching 22 or 26 coefficients (A’ = 5 and
t = I; or N = 4 and t = 2). The terms in common between
these two polynomials, and added with respect to the previous
combination (Ar = 4 and t = 1 ; or A* = 3 and t = 2) are the terms
in xAy and xy4. No physica! interprétation is évident.
4.3. Mask
The mask technique (Bucciarelli et al. 1992) is difficult to ap-
ply here because of the small number of plates, and the different
émulsions and filters used. However, an examination vvas made
of the distribution, over the plate, of the means of the residuals
obtained for the five ESO plates (two V and three B plates),
using Tycho data as reference stars. The results obtained with
20 bins in x and y are plotted in Figure 5. Each bin corresponds
to 17 mm on the plate. As a mean. there are 24 stars per sig
nificant bin. Bins with less than 4 stars are empty. This plot
does not show any systematic pattern. This indicates that. using
such a large number of reference stars, a polynomial adjustment
performs a very good modelling of the field distortions.
5. Discussion
The rms of the residuals obtained using PPM as reference stars
vary from 0.15-0.37 arcsec from field to field. The density of
PPM reference stars is about 10 stars per square degree, or even
more in some fields. This density allows a good modelling of
field distortions. The residuals are significantly smaller in the
Southern hemisphere than in the northern hemisphere. This cor
responds to the différence in accuracy of the PPM between its
northern and Southern parts, and confirms the hypothesis that the
contribution of the errors of PPM positions and proper motions
is dominant with respect to the other sources of errors.
The number of Hipparcos stars in each field is significantly
smaller than the number of PPM or Tycho stars. However, the
rms residuals obtained using Hipparcos stars as reference stars
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Table 2. Results. N = order of the polynomial: t = 1 for complété polynomials, t = 2 for ‘expanded' polynomials.
N = 3 and t = 1 : 11 coefficients. N = 4 and t = 1 : 16 coefficients. N = 3 and t = 2 : 17 coefficients.
N = 5 and t = 1 : 22 coefficients. N = 4 and t = 2 : 26 coefficients.
PPM stars H30 stars T30d stars
Plate Exp. N t ref. rms N t ref. rms N 1t ref. rms
time stars RA Dec stars RA Dec stars RA Dec
(mn) (arcsec) (arcsec) (arcsec)
1 15 5 1 242 0.39 0.34 4 2 64 0.04 0.07 4 2 591 0.07 0.07
2 30 5 1 244 0.29 0.28 4 2 62 0.08 0.05 5 1 494 0.09 0.08
3 30 5 1 391 0.34 0.35 3 2 62 0.15 0.09 5 1 763 0.12 0.12
4 15 4 2 245 0.16 0.14 4 2 87 0.11 0.11 4 2 990 0.11 0.12
5 60 4 2 226 0.21 0.18 3 2 76 0.20 0.14 4 2 926 0.14 0.13
6 15 5 1 257 0.16 0.15 4 2 84 0.11 0.08 5 1 994 0.11 0.11
7 15 5 1 343 0.19 0.18 4 2 139 0.19 0.15 4 2 2517 0.16 0.16
8 60 5 1 376 0.34 0.37 5 1 67 0.12 0.14 4 2 780 0.13 0.13
Fig. 2. Field 6 (NGC 2516). Distribution of the residuals over the plate.
PPM data used as astrometric reference. The x and y coordinates are
in mm. The size of a 1 arcsec residual vector is shown.
X
Fig. 3. Field 6 (NGC 2516). Distribution of the residuals over the
plate. H30 data used as astrometric reference. The x and y coordinates
are in mm. The size of a 1 arcsec residual vector is shown.
are significantly improved with respect to those obtained using
PPM data: they vary in the range 0.04-0.20 arcsec.
Two fields are overlapping: fields 3 (NGC 6633) and 8
(IC 4756). There are 26 Hipparcos stars in common between
these two fields. The différences in the positions obtained on
the two plates are plotted in Figure 6. No strong conclusion can
be reached for the upper left corner of the figure, i.e., the upper
left corner of the ESO plate, where the number of stars is in-
sufficient. On the contrary, the bottom right corner of the Cerga
plate is well sampled by common stars and no systematic effect
is visible, even up to the very edge of the plate. However, Hip
parcos data should not be used for reducing programme stars at
the edges of a plate where too few Hipparcos stars are available.
The rms of the residuals obtained using Tycho data are in the
range 0.07-0.12 arcsec for Cerga plates, and 0.11-0.16 arcsec
for ESO piales, which is a significant improvement with respect
to the results obtained under exactly the same conditions using
the PPM data as reference stars. The différence between the
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X
Fig. 4. Field 6 (N'GC 2516). Distribution of the residuals over the plate.
T?0d data used as astrometric reference. The x and y coordinates are
in mm. The size of a 1 arcsec residual vector is shown.
Fig. 6. Overlap between fields 3 and 8. Réduction using Hipparcos
data for the 26 stars in common. The x and y coordinates are in mm.
The size of a 1 arcsec residual vector is shown.
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Fig. 5. Plot of the mean residuals obtained for the five ESO plates,
using Tycho data for reference stars. The x and y coordinates are in mm.
The size of a 1 arcsec residual vector is shown.
values obtained for Cerga and ESO plates may be explained bv
problems vvith the brighter stars on ESO plates.
As shown in Figure 4. the distribution of the residuals in û
and é shows that the field distortions are well modelled up to
the edges of the plate. The residuals remain of the same order of
magnitude whatever the location on the plate. There are more
stars in the centre due to the presence of the cluster.
The différences in the positions obtained from the measure-
ment of the 250 Tycho stars in common between fields 3 and 8
is illustrated in Figure 7. No significant pattern is visible in this
plot. The rms différences are 0.14 arcsec in right ascension and
0.12 arcsec in déclination.
Such accuracies can be expected when reducing plates vvith
epochs vvithin about 10 years of the Hipparcos mid-mission
epoch. For plates with earlier or later epochs, the situation will
be significantly improved when proper motions computed us
ing the Tycho Catalogue as second epoch and the Astrographic
Catalogue as first epoch become available (Rôser & Hog 1993).
The rms residuals are only very slightly degraded when us
ing plates with exposure time of one hour as compared with
plates with shorter exposure time. This resuit is interesting for
further réductions of Schmidt Sky Survey plates, for which the
usual exposure time is of the order of one hour. Further studies
will be made, in the course of our cluster programme, to es-
timate the accuracy obtained on the positions of fainter stars,
using Hipparcos or Tycho data for the reference stars.
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Fig. 7. Overlap between fields 3 and 8. Réduction usine Tycho data
for the 250 stars in common. The x and y coordinales are in mm. The
size of a 1 arcsec residual vector is shown.
Fig. 8. Field 2 (Praesepe). Variation of the residuals with magnitude.
PPM data used as astrometric reference. Circles show residuals in RA.
asterisks residuals in Dec.
5.7. Magnitude équation
In order to see the effect of the magnitude term. réductions
were repeated without this term, i.e., with polynomials being a
function of OrJmama and (Vi)mama only. The rms of the residuals
are slightly increased and the variation of the residuals with
magnitude, obtained using respective!)' PPM, H30 and T30d
for the réduction of field 2 (Praesepe), are shown in Figures 8,
9, and 10.
Fig. 9. Field 2 (Praesepe). Variation of the residuals with magnitude.
H30 data used as astrometric reference. Circles show residuals in RA.
asterisks show residuals in Dec.
Fig. 10. Field 2 (Praesepe). Variation of the residuals w ith magnitude.
T30d data used as astrometric reference. Circles show residuals in RA.
asterisks show' residuals in Dec.
The increase of the residuals with magnitude is clearly vis
ible in Figure 10. On the contrary, Figures 8 and 9 do not show
any significant effect. This resuit can be inlerpreted as follows:
the PPM residuals are mainly due to the errors of the PPM it-
self. and these do not vary strongly with magnitude; the H30
residuals are mainly due to the noise of the émulsion and of the
measuring machine; the T30d residuals refiect the variation of
this preliminary Tycho catalogue errors with magnitudes, the
olher errors being visible only at the brightest magnitudes.
In order to illustrate more clearly this effect, the results ob
tained using Tycho data are presented in Figure 1 1 as a run-
ning average over 50 successive values of the residuals. Table
3 gives the predicted total rms obtained using an rms disper
sion of 0.04 arcsec for the centering of the images (Guibert et
al. 1990), a modelling accuracy of 0.05 arcsec, and predicted
standard errors of the final Tycho positions as a function of
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Table 3. rms error rcsulting from a rms dispersion of 0.04 arcsec
for the centering of the images, a modelling accuracy of 0.05 arcsec,
and expected standard errors on final Tycho positions varying from
0.005 arcsec for stars brighter than V = 8 mag to 0.080 arcsec for
V = 12 mag.
V
mag
predicted
Tycho
rms
predicted
total
rms
< 8 07005 0706
8-9 07010 0706
9-10 O'/020 0707
10-11 07050 0708
12 07080 O'.'IO
magnitude (Hog, 1995). The resulting rms errors given in this
table are in agreement vvith (but systematically a little smaller
than) the values shown by the curves of Figure 11. This is ex-
plained by the fact that preliminciry Tycho data hâve been used
in this study, whereas expected final errors are used in the table.
A test has been made to see if this variation vvith magnitude
was influenced by the position of the stars on the plate. The
variation was computed for stars in nine bins in x and y. No
eflect is visible.
Using the same values of 0.04 arcsec for the centering of
the images and 0.05 arcsec for the modelling accuracy, and a
standard error of 0.002 arcsec for Hipparcos data, the resulting
total rms is 0.06 arcsec. This is in good agreement vvith the best
results obtained vvith Hipparcos stars as reference stars.
The comparison of ail these figures lead to the follovving
conclusions: a decrease of the errors of the positions of the
reference stars belovv 0.01 arcsec is not reflected by a decrease
of the residuals of the stars measured on a Schmidt plate; the
observed rms of the residuals, as a function of magnitude, is
vvell explained by a value of 0.04 arcsec for the centering of the
images and 0.05 arcsec for the modelling accuracy. This last
number is to be compared with the modelling error given by
Bienaymé (1993) using PPM stars as reference: 0.065 arcsec.
These tvvo numbers are consistent if the accuracy and the number
of reference stars available in PPM and T30d are taken into
account.
The comparison of the magnitude terms obtained with the
various plates considered here seem to show that these terms
are not significantly determined using Hipparcos stars. On the
contrary, when using Tycho stars, which are much more numer-
ous. the magnitude terms versus 6 for the ESO plates look very
similar, no magnitude term being visible versus a. For confir
mation. and possible comparison with other instruments (e.g.,
Platais et al. 1995) this should be investigated for many more
plates.
Fig. 11. Field 2 (Praesepe). Variation of the residuals with magni
tude. Running average of the residuals on 50 successive values of the
residuals. T30d data used as astrometric reference.
6. Conclusion
The results obtained above show that the ultimate accuracy ex
pected from a single Schmidt plate is better than 0.10 arcsec
(0.06-0.07 arcsec) for stars brighter than 11 mag. The modéli
sation is more reliable when the réduction is carried out using
the numerous, though less accurate data from Tycho than the
more accurate, but less numerous data from Hipparcos. A de
crease of the errors on the positions of the reference stars belovv
0.01 arcsec do not seem to improve the results. The modelling
errors are of the order of 0.05 arcsec. A rms error of about
0.04 arcsec for the centering of the images is consistent vvith
our results.
This study emphasizes the importance of obtaining good
proper motions for Tycho Catalogue stars, using Tycho data in
conjunction wùth first epoch astrometric data such as the Astro-
graphic Catalogue, in order to take advantage of these accurate
data for plates taken at epochs very different from the Hipparcos
mid-epoch. The availability of a second epoch Palomar survey
will also further enhance the need of such a dense and reliable
reference catalogue.
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Chapitre 3
Réduction Photométrique
3.1 Principe
La réduction photométrique d'une plaque consiste à calculer une transformation entre
les magnitudes instrumentales ml et les magnitudes UBVR d'une séquence de standards
photométriques de manière à pouvoir déterminer la photométrie de l'ensemble des objets
détectés sur la plaque. L'application de cette réduction photométrique à des plaques de
Schmidt dans un champ centré sur Praesepe est présentée au chapitre 7.
Les bandes passantes, U, B, V, des ensembles (plaques de Schmidt + filtres) utilisés
dans cette étude sont proches des bandes L^BV de Jonhson, la bande R se rapprochant
plus de R Cousins. Toutefois, ces systèmes ne sont pas similaires. Ceci implique de
prendre en compte des termes de couleur dans les transformations.
Plus précisément, la méthode est la suivante.
Considérons deux plaques du même champ dans deux couleurs différentes, par exem
ple B et R.
On commence par effectuer une première réduction de chaque plaque dans sa couleur.
Soit une séquence de N standards photométriques présents sur ces plaques. Pour chaque
étoile i de cette séquence, soit Bmomcii, Rmamcii ses magnitudes instrumentales issues
de Sextractor et Bstdi, Rstdi ses magnitudes standards.
On calcule, par moindres carrés, les deux transformations polynomiales indépendantes
de degré n :
Bl(Bmama) = asjBmama^ et Rl(Rmama) = cirJRma?naJ
qui minimisent les sommes :
[Bstdi ~ B 1( Bmarnai)}2) et tdi — Rl(Rmamai)]2]
Puis on effectue une correction en couleur en calculant les deux transformations
polynomiales de degré p: A#(B1 — RI) = ^ bBj(B\(Bmama) — Rl[Rmama)J)
et
Ar(R1 — B1) = YPj bnj(Rl(Rmama) — Bl(Bmamay)
qui minimisent les sommes :
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Z?[Bstd,
J2i [Rstdi— Rl(Rmamai) — Ap(Rmamai— Bmamai)]2]
On obtient ainsi des magnitudes photographiques :
B2(Bmama,Rmama) = B 1( Bmarna) + AB(Bmama — Rmama)
et
R2(Bmama,Rmama) = Rl(Bmama) -f An(Rmama — Bmama)
très proches des systèmes photométriques des standards utilisés. Il serait possible d’itérer
la procédure de correction de couleur avec les nouvelles couleurs B2-R2, mais il s’avère
que ces corrections sont négligeables et que l’on peut donc s’arrêter à la première itération.
Le degré n des transformations en magnitudes Bl[Bmama) et Rl(Rmama) est, en
général, égal à 4 ou 5 de manière à bien modéliser les courbes de réponse des plaques. Les
corrections de couleur sont, la plupart du temps, linéaires.
Pour bien suivre les séquences de calibration aux magnitudes les plus élevées et les plus
faibles, j'ai en outre choisi d’utiliser les tangentes plutôt que les polynômes eux-mêmes à
partir de certaines limites.
Par exemple, si la séquence B est comprise entre Bmin et Bmax, correspondant aux
magnitudes instrumentales Bmamamin et Bmamamax, Bl(Bmama) est calculée de la
manière suivante :
Si Bmamamin -f 0, 5 < Bmama < Bmamamcix — 0.5 alors
Bl(Bmama) = P [Bmama)
si Bmama < Bmamamin -f- 0, 5 alors
Bl(Bmama) = P(5mamamîn+0,5) + rff-l^7na^rnin+0'5) ( Bmamamin -I- 0,5 — Bmama)
si Bmama > Bmamamax — 0,5 alors
Bl(Bmama) = P(Bmamarnax — 0. 5)_[_ dP(Bmam^amax-o,o)(5— Bmama)
Avec P[Bmama) — aBj Bmama3 calculé sur l’ensemble de la séquence par moin
dres carrés.
Les résidus sur les magnitudes obtenus avec ces méthodes sont de l’ordre de 0,1 magni
tude mais dépendent de la qualité des clichés et de la qualité des séquences photométriques.
3.2 Standards photométriques
Comme indiqué au paragraphe précédent, les plaques U, B. et V sont proches du
système de Johnson tandis que les plaques R sont proches du système de Cousins.
En UBV, le seul système à bandes larges couramment utilisé est le système de Johnson.
En R. par contre, deux systèmes proches sont souvent employés: Cousins et Kron.
Pour ramener le système Kron dans le système de Cousins, j’ai utilisé la transformation
39
suivante [Bessel, 1987] :
(V - R)c = 0,113 + 1,0609(1/ - R)k - 0.3303(1/ - R)2K + 0,0851(1/ - R)3h-
De plus, quelques auteurs ([Hambly et al. 1995a]) utilisent également des bandes R09F
et In représentant, en principe, la réponse des émulsions IIIa-F et IV-N. Pour utiliser les
standards dans ces bandes, je me suis servi des transformations [Bessel, 1986] :
(R - I)c = 0,006 + 1,071(Æ59f - In) ~ 0.135(7?59f - In)2 + 0,0097(/?59f - In)3
et
Rc ~ R59f = 0,006 + 0.059(7? - I)c - 0.112(7? - I)% - 0,0238(7? - I)%
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Chapitre 4
Mouvements propres
4.1 Présentation
Pour calculer les mouvements propres des étoiles détectées sur les plaques, il est néces
saire de disposer de plaques prises à des époques différentes les plus éloignées possible dans
le temps.
Disposant de n plaques de différentes époques, au moins trois méthodes permettent de
déterminer les mouvements propres des objets qui s’y trouvent.
La première utilise directement les coordonnées équatoriales des étoiles calculées par
les réductions astrométriques précédemment décrites. En négligeant les effets parallac-
tiques (invisibles à l’échelle des plaques de Schmidt), les positions des étoiles (cq, Æ,-), aux
différentes époques tl des plaques, ne dépendent que de la position (a0, é0) à un temps
et des mouvements propres (idQ,/Js) selon les formules simples :
û, = cto + (U — io)-Ha et Si = S0 + (ti — à partir desquelles les mouvements propres
sont facilement déduits, par exemple par moindres carrés. Les mouvements propres ainsi
déterminés ont l’avantage d'être absolus.
Toutefois, cette méthode est à rejeter car le passage par un catalogue de référence,
qui a ses propres défauts, dégrade la précision sur les mouvements propres. De plus, les
coordonnées des étoiles plus faibles que celles du catalogue de référence risquent d’être
biaisées comme indiqué au §2.2.2.
La deuxième méthode, imaginée par Eichhorn ([Eichhorn, 1960], [Eichhorn, 1988]),
utilise globalement les informations contenues dans les coordonnées rectangulaires des
étoiles sur chaque plaque.
Son principe est le suivant :
Supposons que l’on ait mesuré n étoiles sur p plaques. La ieme étoile a pour coordon
nées équatoriales aaj,8ij à l’époque tj de la jeme plaque, pour coordonnées rectangulaires
Xij, yij et pour mouvement propre /iûtj, Soit t0. une époque de référence et cq0, é?0 les
coordonnées de la ieme étoile à cette époque.
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On ad’une part :
aij = Q'io -f /^a,j{tj ~ t0) et 5tJ = Sjo + — ^o)
et d’autre part,
Qîj — fotj ( X-ij i Vxj ) et 6lj = fsji^ijiVij)
où fQj et. fsj sont les polynômes de la réduction astrométrique de la jeme plaque.
En identifiant les deux expressions ci-dessus, on obtient une série d'équations normales
que l’on peut résoudre par moindres carrés. Toutefois, les calculs sont assez complexes.
Le nombre d'inconnues est 4n+2rp, où r est le nombre de coefficients des polynômes des
réductions astrométriques (supposé ici le même pour toutes les plaques).
De plus, si le calcul est envisageable dans le cas où chaque étoile se retrouve sur chaque
plaque, il devient beaucoup plus complexe dans le cas où les plaques ne se recouvrent que
partiellement et n’ont pas la même magnitude limite.
Ces équations peuvent, plus simplement, être résolues de manière itérative. A chaque
itération, on effectue les réductions astrométriques de toutes les plaques à partir des po
sitions de l'itération précédente puis les nouvelles positions et les nouveaux mouvements
propres de toutes les étoiles.
A la première itération, il est nécessaire d’avoir un catalogue astrométrique de positions
et mouvements propres de.référence ou, à défaut, de se servir de sources extragalactiques
puisque leurs mouvements propres sont nuis à la précision des mesures. Théoriquement,
la qualité du catalogue influe peu sur la qualité des mouvements propres obtenus.
Une variante de cette méthode a été développée pour les plaques de Schmidt [Scholz et
al., 1996]. Au lieu d’effectuer une réduction astrométrique pour chaque plaque j, celle-ci
est ramenée à la plaque de référence par une transformation plaque à plaque polynomiale
permettant de passer des coordonnées rectangulaires {xtJ, ytj) d’une étoile i sur la plaque j,
à des coordonnées rectangulaires {XtJ, YtJ) sur la plaque de référence. Mais cette variante
nécessite d’avoir une plaque recouvrant toutes les autres. Elle est, en outre, très sensible
à la qualité de la plaque de référence choisie.
La troisième méthode est plus simple à mettre en oeuvre. Supposons que l’on ait deux
ensembles de plaques, l’un constitué de plaques anciennes, l’autre de plaques récentes. On
apparie chaque plaque ancienne à une plaque récente et l’on effectue une transformation
polynomiale plaque à plaque pour se ramener dans le système de référence de l'une des
deux. Si (xij.yij) sont les coordonnées rectangulaires d’une étoile i sur une plaque j à
l’époque tj, (AT,y, Y{3) ses coordonnées ramenées sur la plaque k à l’époque tk et (z,-*, y,-*)
ses coordonnées sur cette plaque k, alors on a :
Xij — Xik — (tj — tk)yxik et Yij - yik = (tj — tk)yyik où fixik, yyik sont les mouvements
propres relatifs le long des axes X et Y de la plaque k. Connaissant l’échelle de la plaque k,
il est alors facile de se ramener aux mouvements propres (iQi et fist. Le mouvement propre
de chaque étoile est alors déduit des différentes valeurs obtenues sur chaque paire par une
simple moyenne ou tout autre combinaison plus robuste (médiane, moyenne pondérée,
moyenne tronquée...).
Cette méthode a le mérite d’être assez simple à mettre en oeuvre et de ne nécessiter
aucun catalogue astrométrique.
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J'ai utilisé cette dernière méthode dans le champ des Pléiades tandis que Elena
Schilbach et Sonia Hirte appliquaient la méthode de Eichhorn. Les résultats sont très
similaires. Les résidus des différences des mouvements propres obtenus avec les deux
méthodes ont un écart-type de 2 à 3 millièmes de secondes de degré par an, c’est-à-dire
du même ordre de grandeur que leurs précisions.
Pour cette raison, j’ai également utilisé cette méthode, que je détaille dans le para
graphe suivant, pour l’étude de Praesepe.
4.2 Méthode employée
Considérons une paire de plaques de Schmidt, l’une prise à une époque t\, l’autre à
une époque 12.
Lme fois la réduction astrométrique des deux plaques effectuée, on compare les positions
équatoriales des objets sur les deux plaques en identifiant à chaque objet de la plaque 1
l’objet le plus proche de la plaque 2 (s’il existe) à l’intérieur d'un rayon de recherche fixé,
par exemple 10 secondes de degré.
Puis, connaissant les coordonnées rectangulaires (æ;i,yn) et (rr,-2, y12) de chaque étoile i
sur les deux plaques 1 et 2, ainsi que leurs magnitudes instrumentales mu et m2-2, on
calcule, par moindres carrés, les transformations plaque à plaque polynomiales suivantes
qui ramènent le système de coordonnées de la plaque 1 dans celui de la plaque 2 :
Xi2(ziUyii,mi) = Ep,g “pg^iVii + m,-(h + 62???, -f b3m2 + b4x{1 + b5ytl) et
y'i2(xiu Viu mi) = Ep,g CpqXPiîVti + rrii(d1 + d2ml + d3m2 + d4xix + d5yxl)
et qui minimisent les sommes :
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avec mi = mu + m,-2 (terme traduisant la magnitude de l’étoile i).
On élimine ensuite les étoiles dont les différences de coordonnées rectangulaires (x'i2 —
X{2) ou (y'i2 — yl2) sont supérieures à trois fois les résidus moyens des transformations
\]Ylr (x'i2 ~ ^2)2/(A’ - L) et y/Ef (Va ~ y^)2/( Ar - L), puis on itère. L désigne le nom
bre de coefficients du polynôme utilisé.
Le processus itératif s’arrête lorsque le nombre d’objets rejetés est inférieur à une cer
taine fraction (par exemple 0,5 pour cent) du nombre total d’objets présents sur les deux
plaques.
Les mouvements propres équatoriaux sont ensuite simplement déduits des différences
de coordonnées rectangulaires en tenant compte de l’échelle K de la plaque 2. Ainsi, pour
une plaque à basse déclinaison où l'on peut assimiler l'axe x à -5 et l’axe y à -a. on a
simplement : yaicos6l = -l\(y[2 - y;2)/(f 1 - M et, (i5l = -K{x'i2 - xi2)/(tl - t2).
43
Les objets servant à contraindre la transformation sont des objets à très faibles mouve
ments propres (des étoiles de champ lointaines ou des sources extragalactiques) et définis
sent l'origine des mouvements propres. Ils sont plusieurs milliers ce qui permet une
modélisation des déformations des plaques excellente en choisissant des transformations
polynomiales de degrés élevés (5 ou 6).
Le ‘zéro1 des mouvements propres diffère légèrement d’une paire de plaques à une
autre. Les étoiles de fond ne sont, en effet, pas les mêmes et, bien que leur mouvement
propre moyen soit très faible (quelques millièmes de secondes de degré), il n’est pas nul
et dépend entre autre de la magnitude limite de la plaque.
Les étoiles de fond couvrent également un large intervalle de magnitude ce qui permet
d'ajouter les termes de magnitudes m, m2 et m3 ainsi que les termes mx et my corrigeant
d éventuels effets similaires à la coma. Toutefois, un biais subsiste pour les étoiles les plus
brillantes, du fait que celles-ci ont des mouvements propres importants et ne sont pas
gardées pour contraindre les transformations polynomiales ou que, étant beaucoup moins
nombreuses que les étoiles plus faibles, elles y ont un poids bien moindre.
Pour corriger ce biais en magnitude, aussi bien que pour ramener les mouvements
propres des différentes paires de plaques dans le même système, une correction supplé
mentaire peut être appliquée à condition d’avoir un ensemble d’objets bien répartis sur
toute la gamme de magnitude et dont on connaisse les mouvements propres. Pour chaque
paire de plaque, on effectue la moyenne, par intervalle de magnitude, des différences entre
les mouvements propres connus de ces objets et leurs mouvements propres calculés. On
établit ainsi, en interpolant ces valeurs, une correction à appliquer au mouvement propre
calculé d'une étoile quelconque en fonction de sa magnitude.
Si l'on corrige en utilisant un catalogue de sources extragalactiques ou, comme je Pai
fait pour Praesepe (voir §8), un ensemble d’étoiles ayant le même mouvement propre,
cette correction ne corrige que le biais résiduel en magnitude. Si, par contre, les mouve
ments propres des étoiles servant à définir cette correction sont absolus, les mouvements
propres corrigés le seront également.
Une fois que les mouvements propres de chaque paire de plaques ont été ainsi corrigés,
le mouvement propre de chaque étoile est pris égal à la médiane des valeurs obtenues
sur les différentes paires de plaques où cette étoile a été détectée. Une estimation de
l’erreur sur ce mouvement propre est donnée par l’écart-type de ces valeurs en éliminant
éventuellement les valeurs extrêmes si le nombre de plaques est suffisamment grand - ceci
pour supprimer d’éventuels défauts des plaques ou de mauvaises identifications - et en
tenant compte d’éventuelles corrélations entre paires de plaques.
La précision des mouvements propres obtenus sur une paire de plaque est de l’ordre
de 5 millièmes de secondes de degré par an, pour des plaques séparées de 40 ans (voir §8).
En combinant plusieurs plaques, on peut donc atteindre une précision de 2 à 3 millièmes
de secondes de degré par an.
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Chapitre 5
Conclusion
Pour étudier les plaques de Schmidt dans le champ de Praesepe, j‘ai été amené à
redéfinir une chaîne de réduction des plaques, basée sur un algorithme multiseuil de dé
tection d'objets, transformant les images numérisées par la MAMA en catalogues de posi
tions, magnitudes et mouvements propres utilisables pour toute application astrophysique.
Enfin, cette chaîne est constituée de logiciels FORTRAN conviviaux que je me suis
efforcé de rendre accessibles à n'importe quel utilisateur de la MAMA et qui sont employés
au Centre d’Analyse des Images (CAI/MAMA).
45
46
Deuxième partie
PRAESEPE
Chapitre 6
Présentation de l’étude
6.1 Objet
Le but de cette étude est de sélectionner les étoiles de Praesepe à partir des paramètres
photométriques et astrométriques obtenus grâce à des plaques de Schmidt et les données
du satellite Hipparcos, et d‘en tirer des conséquences sur sa composition, son évolution
et sa cinématique. Notre but est d'étendre notre connaissance de Praesepe, d’une part,
spatialement, et avoir ainsi accès à son halo, d'autre part, vers les faibles magnitudes, de
manière à avoir accès à la fonction de luminosité des étoiles de faibles masses.
Un amas ouvert est un groupe de quelques centaines à quelques milliers d'étoiles
provenant de l'effondrement gravitationnel d'un même nuage moléculaire. Un amas est
donc constitué d'étoiles de même âge, ou d’âges très proches, de compositions chimiques
presque identiques et qui sont liées gravitationnellement, c’est-à-dire situées dans un vol
ume restreint.
En conséquence, les étoiles de l’amas :
- ont, à la dispersion interne des vitesses près, la même vitesse spatiale,
- se regroupent, dans le diagramme de Hertzsprung-Russel, sur une même zone définie
par une seule isochrone, élargie presque uniquement par la binarité.
Ces deux propriétés fondamentales des membres d'un amas ouvert vont nous permettre
de les séparer des étoiles de champ.
En effet, les étoiles de l’amas ayant la même vitesse spatiale, elles ont quasiment le
même mouvement propre.
De même, étant toutes à la même distance du Soleil, elle se répartissent selon une
séquence bien définie dans le diagramme couleur-magnitude apparente.
Les plaques de Schmidt vont donc nous permettre de séparer les étoiles d’amas des
étoiles de champ en sélectionnant systématiquement les membres de l’amas d’après leurs
mouvements propres et leur photométrie.
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Praesepe est un des amas ouverts les plus proches. Sa distance est d’environ 175 par-
secs (voir §8.2). A cause de cette proximité, il s’étend sur plusieurs degrés carrés. Mais,
à cause de la faible densité de l’amas, seule une minorité des étoiles détectées dans son
champ appartiennent effectivement à l’amas, la proportion dépendant de la magnitude.
Dans le cas de Praesepe, on estime à seulement un pour cent la proportion d’étoiles mem
bres.
Grâce à leurs grands champs - typiquement une plaque couvre 25 degrés carrés -
les plaques de Schmidt représentent donc l’outil idéal pour étudier les amas ouverts, et
particulièrement leurs halos, puisqu’elles vont nous permettre de disposer des magnitu
des et mouvements propres de toutes les étoiles (jusqu'à R ~ 19) présentes dans le champ.
La présence d’un amas ouvert sur le ciel est flagrante à cause de sa concentration
centrale d’étoiles brillantes. Ce cœur est entouré d’un halo s’étendant jusqu'au rayon de
marée de l’amas (limite de Jacobi) correspondant à un point de Lagrange du système
Galaxie-Amas, et même au-delà.
Le cœur de Praesepe a été relativement bien étudié jusqu’à des magnitudes de plus
en plus faibles. Ainsi, dès 1927, Klein-Wassink [Klein-Wassink, 1927] étudiait les mou
vements propres d'une zone circulaire de 1 degré autour du centre de l'amas et Van der
Linden [Van der Linden, 1933], en 1933, une zone de 2 degrés. Toutefois, ces études ne
dépassaient pas la 15me magnitude. Plus récemment, d’autres études systématiques ont
été menées à partir des mouvements propres. Jones et Stauffer [Jones et Stauffer, 1991]
ont ainsi proposé une liste de 765 candidats dans un champ de 4x4 degrés carrés centré
sur l'amas jusqu'à une magnitude limite de 18 en V.
De plus, d’autres études ont permis de trouver de nouveaux membres dans le halo de
l’amas. Kholopov [Kholopov, 1969] fut le premier en 1969 à mettre en évidence des halos
autour d’amas ouverts à partir de comptages d’étoiles. D’après Artjukhina et Kholopov
[Artjukhina et Kholopov 1966], ce halo est susceptible de contenir jusqu’à 60% des étoiles
de Praesepe ou des Hvades. [Mermilliod et al. 1990] ont sélectionné des candidats mem
bres de Praesepe à partir du survey de mouvements propres d’étoiles brillante (V< 13.5)
du champ de Praesepe de Artjukhina ([Artjukhina, 1966a] et [Artjukhina, 1966b]), et les
ont observés avec le spectromètre CORAVEL. Ceci leur a permis de confirmer la présence
de quelques dizaines de membres dans le halo jusqu’à 4 degrés (12 parsecs) du centre de
l’amas.
Le champ couvert par cette étude est représenté, ainsi que les champs des principales
investigations antérieures, sur la figure 6.1. Il est un peu décentré (de 0,3) degré par
rapport au centre de l’amas et mesure environ 6x6 degrés carrés. Ce champ peut être
décomposé en un champ central de 5x5 degrés carrés couvert par les plaques de l’OCA de
limite de complétude B=20.5 et R=19, et d’une zone de 6x6 degrés carrés couverte par
les plaques de Tautenburg et de limite de complétude B=19.
Enfin, après que notre étude a été entamée, Hambly et al. ont publié deux articles
([Hamblv et al. 1995a] et [Hambly et al. 1995b]) sur les étoiles de faible masse de Prae
sepe dans un champ qui s’étend jusqu’au halo mais, cependant, moins grand que le nôtre
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(voir figure 6.1). Eux aussi ont détecté de nombreux candidats dans le halo de Praesepe,
candidats que nous retrouvons, pour la plupart, dans notre étude (voir §9.5).
6.2 Matériel observationnel
Pour cette étude, j’ai utilisé 22 plaques des télescopes de Schmidt de POCA, de Taut-
enburg et du Palomar. Les caractéristiques de ces plaques sont résumées dans le tableau
6.1.
Tableau 6.1: Caractéristiques des plaques utilisées
numéro de
la plaque
Centre (J2000)
a(OSh+) S
pose
(mn)
date émulsion filtre couleur
CER3315 40m 23.4s Tl9°50/06" 120 09/12/94 IlaO UGl U
CER3179 40m 23.4s + 19°50/06// 60 07/02/94 IlaO UG1 U
CER3206 40m 23.4s +19o50'06" 60 10/03/94 111 aj G G 385 Bj
CER3200 40m 23.4s T19°50,06// 30 08/03/94 IHaj G G 385 Bj
CER3310 40m 23.4s + 19°50/06,/ 60 06/12/94 I lad GG495 V
CER3357 40m 23.4s +i9°50'06" 30 28/02/95 Ilad GG495 V
CER3203 40m 23.4s +19°50'06" 60 09/03/94 IIIaf RG610 R
CER3307 40m 23.4s + 19°50'06" 30 01/12/94 Illaf RG610 R
TAU0302 40m 15.3s + 19°59,40" 30 09/02/62 ? ? ?
TAU 826 7 40m 15.3s +i9°59,40" 30 19/03/93 ZU21 GG13I ~ B
TAU 8268 47m 20.0s +21°3S'17" 30 19/03/93 ZU21 GG13I ~ B
TAU8273 35m 30.7s +21°31'00" 30 24/03/93 ZU21 GG13I ~ B
TAU 82 75 46m 33.3s + 18°30,00" 30 26/03/93 ZU21 GG 131 ~ B
TAU8313 34m 07.5s + 18o17,50" 30 23/04/93 ZU21 GG13I ~ B
P0062E 53m 21.0s + 17° 38'16" ~ 60 21/03/50 copie du POSS E ~ R
P00620 53m 21.0s + 17° 38'16" ~ 60 21/03/50 copie du POSS O ~ B
P1311E 29m 24.0s +17°40'59" ~ 60 21/12/54 copie du POSS E ~ R
P13110 29m 24.0s +17°40'59" ~ 60 21/12/54 copie du POSS O ~ B
P1355E 45m 34.0s +23°39'11" ~ 60 22/03/55 copie du POSS E ~ R
P13550 45m 34.0s +23°39/ll" ~ 60 22/03/55 copie du POSS O ~ B
P1364E 19m 38.0s +23°41'55" ~ 60 24/03/55 copie du POSS E ~ R
P13640 19m 38.0s +23°41'55" ~ 60 24/03/55 copie du POSS O ~ B
Par ailleurs pour calibrer photométriquement ces plaques, j'ai été amené à effectuer
plusieurs missions d'observation à l'OHP de manière à compléter les séquences d'étalons
photométriques de la littérature (cf chapitre 7).
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Figure 6.1: Principales zones de Praesepe étudiées. Notre étude s’inscrit dans la grande
zone en trait plein. Le cercle de 1 degré de rayon représente le champ de Klein-Wassink,
celui de 2 degrés celui de Van der Linden, le carré de 4 degrés de côté celui de Jones
Stauffer. Les deux rectangles restants délimitent la surface analysée par Hambly <V al..
~ 1 i 1 r
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Les données du satellite HIPPARCOS permettent de définir précisément la distance
de l'amas et son mouvement propre absolu. Il est ainsi possible de déterminer précisément
les magnitudes absolues des étoiles de l'amas et d’en déduire une fonction de luminosité
et une fonction de masse de manière très précise.
De plus, si les plaques permettent d'atteindre des magnitudes faibles (supérieures à 21
en B, 18 en V et 19 en R), en revanche les étoiles de magnitudes inférieures à 10 saturent
les émulsions à tel point qu'il est impossible d’en tirer la moindre information scien
tifiquement valable. J'ai donc utilisé les données des catalogues HIPPARCOS, TYCHO
et PPM ainsi que de la Base des Amas (BdA, [Mermilliod 1988]) de Jean-Claude Mermil-
liod pour déterminer l'appartenance des étoiles les plus brillantes et obtenir un échantillon
aussi complet que possible de tous les candidats membres de Praesepe, des magnitudes
les plus brillantes jusqu’à la magnitude R ~ 19 dans le champ étudié de 6x6 degrés carrés.
Le détail des réductions astrométriques et photométriques ainsi que la stratégie de
sélection des membres sont expliqués dans les paragraphes suivant.
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Chapitre 7
Photométrie
Les paragraphes suivants décrivent les étalons photométriques utilisés pour la réduc
tion des plaques ainsi que le détail de l'obtention et la qualité de la photométrie pho
tographique déduites de ces plaques.
La courbe de réponse d'une plaque photographique est tout sauf linéaire. Pour ca
librer correctement les magnitudes photographiques, il faut donc disposer de séquences
d’étalons dans le champ, qui couvrent toute la gamme allant des magnitudes des étoiles
les plus brillantes jusqu’à la magnitude limite de la plaque. De plus, pour éviter des
biais de magnitude locaux, il faudrait idéalement que les étalons soient bien répartis sur
l'ensemble de la plaque.
L’avantage de travailler sur un amas déjà très étudié est évident, car de nombreuses
séquences photométriques sont disponibles dans diverses longueurs d'onde. Toutefois, cet
avantage est limité, d'une part, par le fait que ces séquences, en général photoélectriques,
ne s'étendent pas jusqu'à la magnitude limite de la plaque et, d'autre part, qu’elles sont
regroupées dans la partie centrale de l’amas.
Pour compléter les séquences de la littérature, j’ai effectué deux missions à l'Observatoire
de Haute-Provence (OHP), avec, cependant, un succès mitigé (voir paragraphe 7.2).
Les paragraphes suivants décrivent les étalons photométriques utilisés pour la réduc
tion des plaques ainsi que le détail de l’obtention et la qualité de la photométrie pho
tographique déduites de ces plaques.
*
7.1 Etalons photométriques
De nombreuses séquences photoélectriques multicouleurs sont disponibles dans Prae-
sepe. La plupart sont compilées dans BdA. Le tableau 7.1 résume les caractéristiques
des séquences que j’ai utilisées : le nombre d’étoiles ainsi que la magnitude limite dans
les bandes utilisées. Toutes ces séquences sont issues de mesures photoélectriques sauf
[Stauffer, 1995] qui fait référence à des séquences CCD utilisées dans [Williams et al. 1995]
et gracieusement communiquées par J.R. Stauffer. Les magnitudes R dans les filtres de
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Kron ou Johnson sont converties dans le système de Cousins en utilisant les transforma
tions décrites au §3.2.
Tableau 7.1: Caractéristiques des séquences de calibration photométrique
Auteur nombre magnitude limite
d’étoiles U3 B3 V3 R3 Rk
[Johnson, 1952] 149 17,5 16,4 14,9
[Dickens et al. 1968] 57 10,9 10,8 10,3
[Upgren et al. 1979] 55 16,8 15,4 15,41
[Castelaz et al. 1991] 64 12,5 12,4
[Mermilliod et al. 1990] 118 12,1 14,8 14,0 14,05
[Weis, 1981] 57 15,8 15,3 16,76
[Stauffer, 1982] 30 18,5 16,9 16,92
[Andruk et al. 1995] 17 12,7 12,6 12,4
[Mendoza., 1967] 75 13,2 12,8 12.0 12,0
[Stauffer,. 1995] 784 23,3
On voit, tout de suite, que les séquences publiées sont insuffisantes en B et en R, les
magnitudes limites de nos plaques les plus profondes étant environ de B=22 et R=20. Les
séquences CCD que j’ai obtenues à l'OHP (voir § suivant) permettent de dépasser 20.5
en B et 19,5 en R. De plus, en R, j’ai inclus dans les réductions la séquence de candidats
de [Hambly et al. 1995a] qui, bien que photographique, va au-delà de la limite de nos
plaques.
7.2 Photométrie CCD
J‘ai effectué, au cours de ma thèse, deux missions à l’Observatoire de Haute Provence
(OHP), et trois à l’Observatoire Européen Austral (ESO) à la Silla. Toutes ces missions
avaient pour objet d’acquérir des séquences photométriques pour calibrer des plaques
d’amas.
Les missions à la Silla concernaient des amas sud dont les plaques n’ont malheureuse
ment pas encore été numérisées. Les missions sont toutefois partiellement réduites.
Ma première mission à l’OHP, sur le télescope de 80cm, a été un fiasco. Toutes mes
images ont été perdues à la suite du mauvais fonctionnement d’un dérouleur de bandes.
Mais il faut bien avouer que le temps n’avait pas été de la partie, et que je n’aurais
vraisemblablement rien pu tirer des rares images CCD de Praesepe. Oublions donc cette
mission.
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La seconde mission, sur le télescope de 120cm, et bien qu’aucune nuit ne fût photomé
trique (ce qui pour faire de la photométrie est toujours un peu handicapant...), fut quand
même plus fructueuse.
Initialement, j’avais prévu d’observer trois champs contenant des étalons, dans la
région centrale de l'amas, et au moins quatre champs dans le halo, de manière à pouvoir
calibrer proprement l’ensemble des plaques. Les nuages n’étant pas transparents (ou du
moins, quand ils le sont, ils ont la fâcheuse tendance de retenir une partie du flux des
étoiles), il ne m’a pas été possible de faire de la photométrie absolue. Finalement, seuls
deux champs centraux se sont avérés exploitables.
Le premier champ m’a permis de calculer les magnitudes B, V et R de respectivement
40, 32 et 36 étalons secondaires à partir de 7 images en B, 7 en V et 6 en R avec des
temps de pose variant de 10 à 120 secondes.
Disposant de moins d'images du second champ, je n’ai utilisé que la bande B (où
le nombre d’étalons fait cruellement défaut) dans laquelle j’avais pris 4 images avec des
temps de pose de 1 à 2 minutes. Ceci m’a fourni une séquence de 32 étalons secondaires.
Le premier champ est centré en (c* = OSh 40m 10s, S = + 19o44'00"), et le second en
(a = OSh 39m 35s, S = +19°27W/).
Le CCD employé est un TEK de 512x512 pixels. Son champ est d’environ 6'x6/. Son
courant d'obscurité est très faible, et est négligé, étant donné que les temps de pose sont
courts.
Les images ont été réduites selon la procédure habituelle ([Buil, 1989]) sous l’environ
nement MIDAS :
- combinaison des biais pour obtenir un biais moyen.
- combinaison des flat-fields (plages de lumière uniforme, en français, parait-il) pour
obtenir un flat-field moyen.
- soustraction du biais à chaque image et division par le flat-field moyen (moins le biais)
pour disposer d’images exploitables.
Une fois que les images ont été ainsi traitées, les étoiles sont extraites avec le logiciel
Sextractor, déjà utilisé pour les plaques photographiques, mais qui est, aussi, bien adapté
pour réduire les images CCD. On obtient ainsi les magnitudes instrumentales d’ouverture
de chaque étoile détectée sur les images. Après avoir vérifié que le CCD était bien linéaire,
de pente 1, on détermine alors avec les étalons présents sur chaque image, le point zéro
de celle-ci. La magnitude dans le filtre choisi est alors simplement égale à la somme
de la magnitude instrumentale et du point zéro de l’image. Une erreur interne sur les
magnitudes individuelles de chaque étoile est estimée à partir du flux de l’étoile, son aire,
le gain du CCD et le bruit du fond de ciel (voir [Bertin et Arnouts, 1996]).
La magnitude de chaque étoile et l’erreur sur cette magnitude sont ensuite fixées par
la moyenne pondérée des valeurs individuelles sur chaque image où l’étoile a été détectée.
Finalement cela me permet de disposer de 72 étalons secondaires en B avec des préci
sions variant de 1 centième à trois dixièmes de magnitude selon les magnitudes, ainsi que
de 32 étalons en V et 36 en R, avec les mêmes précisions.
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7.3 Photométrie photographique
A l'aide de la combinaison des séquences photométriques présentées dans les deux
paragraphes précédents, j’ai réduit toutes les plaques de l'OCA dont les émulsions et les
filtres se prêtent bien à la photométrie. Dans la zone d’un demi-degré autour du champ
central, les étoiles ne sont observées que sur les copies du POSS-I et les plaques Tauten-
burg. Pour pouvoir disposer de magnitudes dans deux couleurs pour ces étoiles, j’ai donc
été amené à réduire photométriquement les copies Palomar, les plaques de Tautenburg
n’étant prise que dans une seule couleur proche du bleu. Pour réduire les plaques Palomar,
faute d'un nombre suffisant d’étalons photométriques faibles, j'ai utilisé comme étalons
secondaires les magnitudes obtenues à partir des plaques de l'OCA.
Les plaques de l'OCA ont été réduites en suivant la méthode décrite au chapitre 3.
Un exemple de courbe de calibration est donné par la figure 7.1. On voit nettement que
l'extrapolation linéaire améliore grandement la détermination des magnitudes des étoiles
faibles. Il s’agit de la courbe de calibration de la plaque bleue OCA3206. Le polynôme
employé est de degré 5. L'extrapolation est démarrée à partir d’un point qui est situé 0,5
magnitude avant les limites de magnitude de la séquence (voir chapitre 3). La courbe de
correction de couleur est présentée dans la figure 7.2. L’écart-type des différences entre
les magnitudes calculées et observées est de 0.14 avant correction de couleur et 0.13 après.
Dans ce cas particulier, on gagne très peu car la plaque est dans un système proche de B
Johnson. On gagne un peu plus avec les copies Palomar dont les systèmes photométriques
sont plus éloignés de B Johnson et R Cousins.
Les résidus photométriques obtenus pour les plaques OCA oscillent entre moins de
0,08 et 0,17 magnitude selon les plaques. Pour les plaques Palomar, la précision est plus
mauvaise et se situe autour de 0,2 magnitude.
La magnitude d'une étoile détectée sur deux plaques OCA de la même couleur est
égale à la moyenne des magnitudes obtenues sur chaque plaque. Lorsqu'une étoile est
detectée à la fois sur une ou plusieurs plaques OCA et une ou plusieurs plaques Palomar
seules les magnitudes obtenues à partir des plaques OCA sont prises en compte.
La précision individuelle de 1a, magnitude d'une étoile observée sur deux plaques est
estimée par l’écart-type entre ces deux valeurs. Toutefois, cette valeur sous-estime l’erreur
réelle. C’est pourquoi j’ai ajouté quadratiquement 0,05 magnitude à cet écart-type de
manière à ce qu’aucune étoile n’ait d’erreur sur une de ses magnitudes inférieure à 0.05.
Ceci s’avère indispensable lors de la sélection photométrique des membres (voir §9.3) où
une erreur quasi-nulle sur la magnitude d'une étoile membre de Lamas peut risquer de
l’éliminer de la sélection. Mais, même avec cette dégradation, la qualité des magnitudes
est vraisemblablement surestimée.
La variation de l'erreur avec la magnitude est ensuite ajustée par une polynôme de
deuxième ordre. Puis, ce polynôme est appliqué aux magnitudes des étoiles mesurées
sur une seule plaque. Ceci permet d'avoir une estimation grossière de la précision de la
magnitude de chaque étoile. Cette précision varie en moyenne de 0,05 à 0,13 magnitude
en B. de 0.07 à 0,1 magnitude en R, ce qui conduit à une précision variant de 0.12 à 0.2
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Figure 7.1: Réduction photométrique d'ordre 5 de 1a. plaque bleue OCA3206.
Figure 7.2: Correction de couleur d'ordre 2 de la plaque bleue OCA3206.
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magnitude sur l'indice de couleur B-R. La précision des magnitudes B et R en fonction
de la magnitude est indiquée dans la figure 7.3
8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22
R
0.2
CC
o 0.1
0.0
8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 18 19 20 21 22
B
Figure 7.3: Moyenne glissante sur 500 points des erreurs sur les magnitudes B et R en
fonction des magnitudes.
La complétude est estimée en examinant les histogrammes des magnitudes sur chaque
plaque. Elle est résumée dans le tableau 7.2. La complétude des plaques bleues est
estimée à plus de 21, tandis qu’elle n’est que de 19,5 ou 19 en R selon le type de plaque.
Mais, comme les magnitudes sont calculées conjointement dans les deux couleurs, les deux
limites de complétude s’appliquent en même temps. Une étoile de magnitudes B=20 et
R=20, par exemple, est détectée sur la plaque bleue mais pas sur la rouge; dans ce cas,
aucune magnitude, ni B, ni R, ne sera calculée.
La figure 7.4 représente les limites de complétude en B et R dans le diagramme HR
et la position de la séquence de Praesepe. On voit bien sur cette figure que la limite de
complétude est conditionnée par la coupure en R pour les étoiles plus bleues que B-R = 1,5
(sur les plaques R de l'OCA) ou 2 (sur les copies POSS-O), et par la coupure en B pour
les étoiles plus rouges, et en particulier pour le bas de la séquence de l’amas.
Finalement, la réduction complète des 16 plaques utilisées pour la photométrie conduit
à un catalogue de 125.000 objets en B et R dans le champ de 6x6 degrés carrés. Parmi
ces objets, dans le champ central couvert par les plaques de l’OCA, 71.500 objets sont
mesurés en B et R et seulement 21.500 en U et 34.500 en V.
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Tableau 7.2: Complétude des différents types de plaques
type POSS-O POSS-E OCA-U OCA-B OCA-V OCA-R TAU
complétude
effective
pour B — R = 0
B=19 R=19 11=17,5 B=19,5 V=18 R=19,5 B=19
complétude
pour Lamas
B — R > 2
B=21 R=18 U=17,5 B=21 V=18 R=18 B=19
B-R
Figure 7.4: Limites de complétude
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Chapitre 8
Mouvements propres
8.1 Problématique
Tout l'intérêt de disposer du mouvement propre des étoiles dans un champ d'amas
ouvert réside dans le fait que les étoiles de l'amas ont un comportement cinématique par
ticulier par rapport aux autres étoiles de champ.
Un amas ouvert est virialisé en quelques millions d'années. La dispersion des vitesses à
l'intérieur de l'amas peut alors être estimée à quelques dixièmes de kilomètre par seconde
(voir par exemple [Terlevitch, 1987]). Cette valeur théorique est d'ailleurs confirmée pour
Praesepe par [Jones, 1971] qui trouve une dispersion des vitesses de Tordre de 0.5 km/s.
A cette dispersion près, les étoiles de l'amas auront donc toutes la même vitesse spatiale.
A la distance de Praesepe, cette valeur correspond à un mouvement propre // = 1/4,74(7
de 0,6 mas/an.
Notons, de plus, que la précision atteinte avec les plaques de Schmidt - de 2 à 3 mas/an
(voir §8.3) - qui va nous permettre de sélectionner les membres de Tamas, ne permet, au
mieux, que d'obtenir une idée statistique de la dispersion des vitesses à l'intérieur de
Praesepe et, en aucun cas, d'étudier les vitesses individuelles des étoiles. Pour cela, il
faudra vraisemblablement encore patienter jusqu'à l'avènement de GAIA.
Si, à la dispersion interne des vitesses près, toutes les étoiles de Tamas ont la même
vitesse spatiale, cela ne se signifie pas pour autant qu’elles auront le même mouvement
propre (ni la même vitesse radiale). Ceci est dû à deux effets géométriques, un effet de
perspective dû à l'étendue angulaire de Tamas et un effet de profondeur lié à son épaisseur.
Supposons que Tamas ait un rayon de marée de 12 parsecs (correspondant à une masse
totale de 600 masses solaires), et qu'il se situe à d0=175 parsecs du Soleil, alors il s'étendra
sur le ciel jusqu'à 4 degrés du centre.
8.1.1 Effet dû à l’étendue angulaire de l’amas
La vitesse radiale Vho au centre de l'amas, de coordonnées (a0, éo) = (08h 40min,
+ 19,6°), est environ de 33 km/s et son mouvement propre au centre (/ja cos û, ^5)0 de
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(-36, -13) mas/an (voir §8.2). Une étoile E ayant la vitesse spatiale de l’amas, de coor
données q et 8 et à la même distance d0 du Soleil, aura une vitesse radiale Vr et une
vitesse tangentielle (Vja, VtS) telles que:
Vta — cos Aa VtQo + sin So sin Aa Vtso — cos sin Aa Vrq
VtS — — sin J sin Aq Vfa0 + (cos écos é0 + sin ésin é0 cos Aa) V^o
+ (cos S sin 80 — sin 8 cos 80 cos Aq)Vr0
Vr = cos 8 sin Aa Vta0 -f (sin Æcos Ù0 — cos ésin 80 cos Aa)V^0
-f(sin 8 sin 8o + cos S cos 8q cos Aa) Vro
avec (Vtao, Vts0) = 4, 74d(/iQ cos 8, fis)o la vitesse tangentielle au centre de l’amas et Aa =
a — Qo, A S = 8 — éo.
Au premier ordre (sin Aa = Aa et cos Aa = 1 et sin A8 = A8 et cos A8 = 1 ) et
en divisant les équations ci-dessus par 4,74d0 (où d0 = 175pc) le mouvement propre de
l'étoile sera donc :
fiQ cos 8 = fia0cos80 + (sm 80fi.so - cosé0)Aa
us = /U50 - cos 8Aolfi aQ - -=^A8
Les variations de /iacos8 et fis seront donc quasi-linéaires en fonction de Aa et A8.
Numériquement, cela donne une variation du mouvement propre sur chaque coordonnée
de l'ordre de 0,7-0,8 mas/an par degré. A 4 degrés du centre de l’amas, les variations
sont donc de près de 3 mas/an. On peut calculer, pour chaque étoile sélectionnée, le
mouvement propre qu'elle aurait si elle avait 1a. même vitesse spatiale que l'amas et si
elle était à la distance du centre. La dispersion de ces mouvements propres sur toutes les
étoiles sélectionnées est de 1 mas/an en a comme en 8.
De plus, cet effet est en partie corrigé à cause de la méthode employée pour le calcul
des mouvements propres à partir des différentes paires de plaques. En effet, comme je l’ai
indiqué plus haut, sur chaque zone définie par l’intersection de deux plaques, j’ai ramené
le mouvement propre de l’amas à une valeur moyenne nulle, c’est-à-dire la même pour
toutes les paires. Or, à cause de cet effet de perspective, la moyenne des mouvements
propres de chaque zone couverte par une paire de plaque est différente du mouvement
propre moyen de l’amas. Cette différence n'excède malgré tout pas 2 mas/an, chaque
zone ayant un centre situé à moins de 2 degrés du centre de l’amas.
La dispersion introduite par cet effet de perspective entraîne donc une dispersion sup
plémentaire des mouvements propres des étoiles de l’amas inférieure à 1 mas/an.
8.1.2 Effet dû à la profondeur de l’amas
Le mouvement propre d'une étoile ayant la vitesse de Lamas variera, de même, en
fonction de sa distance au Soleil d. Si fi est le mouvement propre de l’étoile et fi' le
mouvement propre qu’elle aurait à la distance du centre d0, alors on a de manière évidente :
fid = fi'do, d'où fi = fi'do/d. Si Ro désigne le rayon de marée de l’amas, alors d sera
compris entre do — (— d^ tan2 9)lR et d0 + (/? — d^ tan2 0)l82 à une distance angulaire
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0 du centre de l’amas. Pour d0 égal à 175pc et R0 égal à 12 parsecs, d, et donc variera
au maximum (dans la direction du centre) de ± 7%, et à 3 degrés du centre de 4,5 %.
De plus, la variation de mouvement propre sera plus importante en ascension droite
(jusqu’à 2,5 mas/an) qu’en déclinaison (moins de 1 mas/an) puisque le module du mou
vement propre en a est de l'ordre de 35 mas/an alors qu’il n’est que de 13 mas/an en 6.
En moyenne, dans notre champ où l’on ne s’éloigne jamais plus de 3°en a ou 6 du cen
tre de l'amas, cet effet est donc de l'ordre de 1 mas/an en alpha et est négligeable en delta.
Bien sûr, ces deux effets géométriques s’additionnent. Au maximum, la différence de
mouvements propres entre le centre de l’amas et une étoile située à sa. périphérie peut
donc atteindre 4 mas/an en ascension droite et 3 mas/an en déclinaison. Toutefois, ce
sont des valeurs extrêmes, et la majorité des étoiles qui restent confinées à un ou deux
degrés du centre ont des mouvements propres ne différant pas de celui du centre de plus
de 1 à 2 mas/an.
En résumé, on peut donc dire que, à cet écart de 1 à 2 mas/an près, et à la précision
des mouvements propres près, les étoiles de l’amas auront le même mouvement propre, ce
qui va aider grandement à les isoler des autres objets du champ.
8.2 Hipparcos
La. grande précision du catalogue Hipparcos va ici nous permettre de déterminer la
vitesse spatiale moyenne de l'amas ainsi que sa distance. Nous pourrons ainsi rendre
absolus les mouvements propres obtenus avec les plaques et déterminer le module de dis
tance de Lamas qui nous permettra transformer les magnitudes apparentes en magnitudes
absolues.
199 étoiles Hipparcos sont présentes dans un rayon de 5 degrés autour du centre de
l'amas ( 08h 40min , +19,6°), zone où l'on s'attend à trouver les étoiles de Praesepe. Une
sélection itérative des candidats, basée sur les mouvements propres, les parallaxes et la
photométrie est appliquée. Cette sélection s’arrête lorsque le nombre d'étoiles sélectionné
est le même qu'à l’itération précédente, ce qui se produit au bout de seulement deux
itérations. Le processus est amorcé à partir d’une présélection des étoiles de Praesepe
basée sur les membres déjà connus.
Le détail de la sélection est le suivant.
A partir des candidats de l’itération précédente on calcule la parallaxe moyenne de
Lamas iT. A partir des candidats qui ont une vitesse radiale mesurée, on calcule la vitesse
moyenne de Lamas au centre, ce qui permet, en tenant compte de l’effet de perspective, de
calculer le mouvement propre attendu de chaque étoile si elle était à la distance moyenne
de Lamas, à partir des équations précédemment décrites au §8.1. L’étoile est alors rejetée
si la différence entre son mouvement propre observé par Hipparcos et le mouvement pro
pre théorique qu’elle aurait si elle était à la distance moyenne de Lamas est incompatible
avec l’épaisseur de la sphère correspondant au rayon de recherche de 5°dans la direction
de l'étoile, à 3 sigmas près. L'étoile est également rejetée si sa parallaxe ne coïncide pas
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à 3 sigmas avec l’épaisseur de cette sphère.
Plus précisément,
Soit 7r la parallaxe d’une étoile mesurée par Hipparcos et aT son erreur.
Soit (/jq cos S, fu$) son mouvement propre mesuré par Hipparcos, et (cr^aCOSs,cr^6) son er
reur. Soit (fj'Q cos é, fi's) son mouvement propre théorique si elle était à la distance moyenne
D = 1/tT de l’amas, avait 1a. vitesse spatiale moyenne de l’amas, et compte-tenu de sa dis
tance angulaire 0 au centre de l’amas. Soit r = D tan(5°) le rayon de la sphère centrée
sur l’amas à l’intérieur de laquelle on cherche les membres.
Alors, les distances minimale Dmin et maximale Dmax de l’étoile à cette sphère sont :
D-min — D — \Jr2 — D2 tan 6 et Dmax = D -f y/r2 — D2 tan 0
et l'étoile est sélectionnée si :
[Pq cos 6 3crija cos <5, Pq cos S ± 3(JMq cos ,5] n [/r a cos 6D-min / D. fia cos 6Dmax/D] 0
^t [f.15 3 <j , fi s d- 3ctmJ n [n $ D-min /D. /j $ Dmax / D~\ 0
et [?T - 3(77r, 7T -|- 3(7^] n [1 /Dmax, 1 /Dmin} /
Notons que l'on rejette une seule étoile à cause de sa photométrie. Il s'agit de la
HIC42840 dont l'indice de couleur B-V = 0.968 et la magnitude V = 8.67 excluent son
appartenance à l’amas.
Cette sélection nous conduit à retenir un ensemble de 33 étoiles présentées dans la
table 8.1. Parmi ces 33 étoiles 22 ont des vitesses radiales dans le catalogue WEB
([Duflot et al. 1995]). Les moyennes pondérées par les erreurs des mouvements propres
et vitesses radiales ramenés dans la direction du centre de l’amas nous conduisent aux
valeurs moyennes suivantes :
fia cos S = —35.4 ± 0,4 mas/an
Us = —12,5 ±0,3 mas/an
Vr = 32,8 ±0,6 km/s
La moyenne pondérée des parallaxes des 33 candidats membres donne une valeur
moyenne de la parallaxe de Praesepe de n = 5,67 ± 0,2 mas.
Cette parallaxe correspond à une distance de l’amas de 176 ± 6 parsecs et un module
de distance de 6,23 ± 0,08 mag.
8.3 Plaques de Schmidt
Pour calculer les mouvements propres, j’ai utilisé comme plaques anciennes les huit
copies Palomar ainsi que la plaque TA 110302 du Schmidt de Tautenburg. Les plaques
récentes sont constituées des deux plaques du CERGA les plus profondes OCA3206 et
OCA3203 et des cinq plaques de Tautenburg récentes. Les zones couvertes par ces seize
plaques sont représentées sur la figure 8.1.
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Tableau 8.1: Paramètres astrométriques et photométriques des membres possibles de
Praesepe dans le catalogue Hipparcos.
HIC a
h min sec
<5
0 / //
7T
mas
f.iQ cos 6 fis
mas/an
^7T
mas
^aCosÆ
mas/an
V B-V &B-V
x 10~3
41513 8 27 58.15 22 06 07.6 7.38 -22.85 -13.32 1.95 4.39 1.53 9.65 0.57 51
41687 8 29 53.65 22 26 32.4 5.17 -30.71 -14.49 1.62 1.97 1.09 9.89 0.46 55
41788 8 31 12.98 18 09 13.2 4.21 -36.69 -11.21 1.48 1.46 0.97 9.87 0.42 55
42106 8 34 59.65 21 05 49.3 6.45 -25.32 -17.40 2.64 3.00 1.81 11.15 0.69 2
42133 8 35 19.47 19 35 24.3 5.57 -35.66 -12.82 0.91 1.06 0.72 6.55 0.68 13
42164 8 35 45.09 19 46 16.3 7.01 -35.62 -13.24 1.01 1.20 0.75 7.48 0.15 5
42201 8 36 17.46 20 20 29.5 7.11 -35.76 -12.96 1.13 1.18 0.81 7.47 0.14 15
42247 8 36 48.03 18 52 58.2 4.97 -35.80 -10.58 1.22 1.19 0.94 8.61 0.31 12
42319 8 37 40.73 19 31 06.4 5.80 -36.65 -11.37 1.19 1.28 0.99 8.24 0.24 3
42327 8 37 46.78 19 16 02.1 5.10 -35.55 -12.28 1.02 0.99 0.78 6.72 0.19 8
42436 8 39 10.99 18 10 33.7 5.49 -41.78 -11.50 1.82 2.19 1.43 10.24 0.56 20
42485 8 39 42.68 19 46 42.5 6.14 -36.27 -12.26 0.96 1.05 0.75 6.65 0.25 10
42497 8 39 50.74 19 32 27.0 4.50 -33.71 -11.06 1.72 1.74 1.26 6.59 0.96 «
42516 8 40 06.44 20 00 28.1 5.55 -35.02 -11.77 0.89 1.04 0.71 6.39 0.98 5
42518 8 40 07.73 21 03 46.0 6.19 -35.89 -14.88 1.21 1.36 0.88 9.34 0.40 39
42523 8 40 11.47 19 58 16.2 5.72 -34.84 -14.92 0.84 0.97 0.65 6.61 0.01 5
42542 8 40 20.17 19 20 56.5 6.75 -34.60 -15.21 1.03 2.08 1.83 6.76 0.27 7
42549 8 40 22.11 19 40 11.9 4.31 -35.22 -13.15 0.93 0.97 0.68 6.42 1.02 0
42556 8 40 27.03 19 32 41.4 5.95 -33.74 -13.57 0.91 0.91 0.67 6.29 0.17 3
42578 8 40 43.23 19 43 09.6 6.44 -34.26 -11.96 0.93 0.98 0.65 6.83 0.20 4
42600 8 40 56.32 19 34 49.3 5.46 -32.61 -10.54 0.93 0.95 0.67 6.77 0.17 5
42673 8 41 50.10 19 52 27.1 3.55 -34.85 -14.25 0.90 0.97 0.67 6.90 0.96 9
42705 8 42 10.83 18 56 03.9 7.64 -37.31 -13.84 1.07 1.22 0.74 7.90 0.21 6
42766 8 42 53.09 20 49 09.4 7.90 -35.90 -15.30 1.17 1.64 0.96 8.84 0.30 28
42952 8 45 20.55 18 52 31.5 4.93 -33.59 -12.57 1.13 1.56 0.87 8.44 0.28 15
42966 8 45 28.28 20 23 43.5 6.01 -38.93 -14.22 1.13 1.23 0.90 8.51 0.31 19
42974 8 45 30.52 20 35 24.7 5.96 -38.91 -12.09 1.56 1.75 1.30 9.85 0.35 51
42993 8 45 46.56 19 02 58.2 5.05 -40.74 -13.46 1.05 1.24 0.78 8.03 0.24 17
43044 8 46 11.75 18 10 47.1 6.26 -37.08 -7.68 1.58 1.89 1.17 8.26 0.24 18
43050 8 46 15.49 19 42 33.1 4.10 -36.91 -13.09 1.16 1.27 0.84 8.37 0.27 15
43078 8 46 28.93 22 21 07.9 6.99 -37.19 -15.77 1.06 1.14 0.88 8.20 0.23 20
43086 8 46 33.30 18 45 39.6 3.92 -36.83 -11.21 1.38 1.51 1.03 9.18 0.36 32
43199 8 48 01.76 18 40 37.7 0.71 -33.26 -10.27 2.18 2.46 1.61 10.44 0.57 80
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Chaque plaque ancienne est appariée à une plaque récente à condition, bien sûr, que
les deux plaques se recouvrent sur plusieurs degrés carrés. Les 35 couples de plaques
considérés sont résumés dans le tableau 8.2 :
plaque 03206b O3203r T8267 T8268 T8273 T8275 TS313
P0062e 0 0 N 0 N 0 N
P0062o 0 0 N 0 N 0 N
P1311e 0 0 N N 0 0 0
pi3iio 0 0 N N 0 0 0
P1355e 0 0 N 0 0 N N
P1355o 0 0 N 0 0 N N
P1364e 0 0 N N 0 N N
P1364o 0 0 N N 0 N N
T0302 0 0 0 N N N N
Tableau 8.2: Combinaisons des plaques utilisées pour le calcul des mouvements propres.
Le mouvement propre de chaque étoile du champ de Praesepe est mesuré entre une et
dix-neuf fois selon le nombre de paires de plaques sur lesquelles elle a été détectée. Il est
déterminé suivant la méthode décrite au 84.2.
La correction du biais photométrique est plus précisément définie de la manière suiv
ante :
Line présélection cinématique des étoiles de Praesepe est d'abord effectuée selon la méth
ode appliquée au §9.1. Les mouvements propres de ces étoiles sont moyennés par intervalle
de 0,5 magnitude. On obtient ainsi, dans chaque intervalle de magnitude j, une magnitude
moyenne m3 et un mouvement propre moyen (pxj,£iyj) calculé avec n3 étoiles de Lamas.
Si mi est la magnitude d'une étoile i quelconque de mouvement propre (//rî-,//yî), et si
jo est l’intervalle tel que fhj0 < ni{ < fhj0+i alors le mouvement propre corrigé (/iC,/i'-)
est obtenu par une moyenne pondérée par le nombre d'étoiles dans chaque intervalle de
magnitude et par une terme dépendant de la magnitude de l’étoile de la manière suivante :
/4 =
et
A* vt- = AV “
J'ai choisi de prendre \ fhj0+i — mJO | + |m, — mJ0 | et |?üJ0+i - mJO | + |m, — mJO+\ | comme
poids plutôt que |m,- — rhj0\ et |m,- — mJO+11 de manière à lisser un peu l’interpolation et
ne pas donner un trop grand poids à une valeur moyenne éventuellement aberrante du
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Figure 8.1: Zones couvertes par les différentes plaques utilisées pour le calcul des mouve-
ments propres
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mouvement propre sur un intervalle.
Cette correction photométrique ramène les mouvements propres dans un système où
le mouvement moyen de l’amas est nul. Ceci n’a aucune importance dans la mesure où,
de toutes façons, les mouvements propres sur les plaques sont relatifs.
Les mouvements propres ont, toutefois, été rendus absolus par comparaison avec les
donnée Hipparcos. Nous avons calculé la moyenne des mouvements propres des étoiles de
Praesepe mesurés par Hipparcos, d’une part, et des étoiles sélectionnées sur nos plaques
(voir §9.5) , d'autre part. La différence entre ces deux valeurs, pour chaque coordonnée
a et S, donne le décalage à ajouter aux mouvements propres relatifs, calculés à partir des
plaques, pour obtenir des mouvements propres absolus.
Une fois que les mouvements propres sont déterminés sur toutes les paires de plaques,
on calcule pour chaque étoile la médiane des valeurs du mouvement propre sur les dif
férentes paires où l’étoile a été détectée. Les valeurs qui sont distantes de la médiane de
plus de 15 millièmes de seconde de degré sont éliminées. La précision des mouvements
propres sur une paire de plaque étant, en moyenne estimée à 5 millièmes de seconde de
degré (voir plus bas), ceci constitue une espèce de ‘test à 3 sigmas’ qui permet d'éliminer
les mesures aberrantes dues à une mauvaise identification entre deux plaques ou à un
défaut d’une des plaques.
La valeur du mouvement propre de l’étoile est alors pris égal à la moyenne des valeurs
restantes. L'erreur sur le mouvement propre de chaque étoile est pris égal à l'erreur sur la
moyenne des valeurs restantes en tenant compte des corrélations entre les valeurs obtenues
à partir de paires ayant une plaque en commun.
En posant :
p = nombre de mesures utilisées
fjxt = espérance du mouvement propre de l’étoile i
fixij = valeur du mouvement propre de l'étoile i sur la paire de plaque j
jj-xi = i Hxij/p — moyenne arithmétique des fixij
cr^xi = variance des fixij
Pxjk = corrélation des mouvements propres en x entre les plaques j et k
la valeur de cette erreur pour une étoile i mesurée sur p plaques est donc :
alit est donnée par l’estimateur non biaisé Ej=1 ((/Lrtj ~ Pxi)2/{p — 1))- Des formules
similaires sont appliquées en y.
£((Ej= i(AV? - Pri)/p)2)
E{HPj = ]{{Pxij - Pxi)/p)2 + 2/p2 EPJ<k{Pxij - Pxi){pxik - Pxi))
Une fois que l'on a sélectionné les étoiles membres de Lamas (voir §9), il est possible
d estimer les corrélations entre deux couples de paires de plaques j et k de la manière
suivante :
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Figure 8.2: Coefficients de corrélation entre les couples de paires de plaques
En effet, on peut supposer, en première approximation, que toutes les étoiles de l’amas
ont le même mouvement propre.
Ces estimations des corrélations sont indiquées dans la figure 8.2. On voit que les
couples de paires qui n’ont pas de plaque en commun, et qui devraient donc avoir des
corrélations milles, ont des corrélations en moyenne égales à 0,1 en alpha et 0,2 en delta
et varient entre -0,3 et 0,6. Les couples ayant une plaque en commun ont des corrélations
moyennes de 0,5 en alpha comme en delta. La surestimation des corrélations pour les
couples n’ayant pas de plaque en commun est certainement due au fait que les étoiles de
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Praesepe n’ont en réalité pas exactement les mêmes mouvements propres et que, de plus,
la sélection inclut certainement quelques étoiles de champ n’appartenant pas à l’amas.
Pour le calcul de la précision interne, j’ai donc pris les pxjk égaux à 0 pour les couples de
paires n’ayant pas de plaque en commun et 0,5 pour les autres.
D’autre part, une fois que l’on a sélectionné les étoiles membres de l’amas (voir §8.4),
la dispersion de leurs mouvements propres calculés donne une estimation externe de la
précision des mouvements propres, à condition, une fois de plus, de supposer que toutes les
étoiles de l’amas ont le même mouvement propre. L’écart-type des mouvements propres
des étoiles de l’amas calculés à partir d’une seule paire de plaque donne une estimation
externe de l'erreur des mouvements propres de l'ordre de 5 mas/an pour chaque paire.
La figure 8.3 montre les variations des erreurs internes (moyenne glissante des écart-
types des mouvements propres calculés des étoiles de Lamas) et externes (écart-types
glissants des mouvements propres des étoiles de l’amas) ainsi définies en fonction de la
magnitude B.
Les moyennes glissantes sur 50 points des paiPha cos Æ et p$ des étoiles supposées mem
bres de l’amas montrent qu’il n’y a pas de biais important des mouvements propres en
fonction de la magnitude (courbes du bas dans chaque moitié de la figure).
Les moyennes glissantes sur 50 points, pour les étoiles supposées membres de Lamas,
des précisions internes crPacosS et cr^6 précédemment calculées présentent les mêmes vari
ations avec la magnitude: elles sont inférieures à 2 mas/an entre B=13 et B=18 et
atteignent 3,5 mas/an pour les étoiles les plus brillantes ou les plus faibles. Elles sont
légèrement supérieures en pa (2,2 mas/an en moyenne) qu’en ps (2,0 mas/an en moyenne),
vraisemblablement à cause du tramage (voir §1.3) ; cet effet est donc très faible (courbes
du milieu).
Les écart-types glissants sur 50 points des mouvements propres des étoiles supposées
membres de Lamas, représentant les précisions externes, sont plus grands en alpha qu’en
delta, et atteignent à peine 0.5 mas/an. En alpha, ils sont inférieurs à 3 mas/an entre B =
13 et B = 18 et atteignent 4 mas/an aux magnitudes les plus faibles et les plus brillantes
tandis qu’en delta, ils varient entre 1,5 et 3.5 mas/an.
Le diagramme des mouvements propres des étoiles sélectionnées au §9.1 est représenté
sur la figure 8.4 en bas à gauche. Les autres parties de cette figure montrent les his
togrammes de ces mouvements propres en x et y. La superposition de ceux-ci, en haut à
droite, montre clairement que la dispersion est plus grande en y (en alpha) qu'en x (en
delta). De plus, l'histogramme en y est légèrement asymétrique, incluant plus d’étoiles
de py négatifs. Cette asymétrie semble indiquer qu’une partie de ces étoiles sont cer
tainement des étoiles de champ (voir plus bas). La densité d’étoiles de champ est, en
effet, plus grande dans cette direction, car leur distribution est centrée à (px=- 13mas/an,
^/y=-35mas/an) environ par rapport au mouvement propre de Lamas.
Comme nous venons de le voir, la distribution des mouvements propres des étoiles de
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Figure 8.3: Erreurs estimées sur les mouvements propres en a et 5 en fonction de la
magnitude B, des étoiles supposées membres de l’amas.
Dans chacune de ces figures,
en haut: écart-type glissant des mouvements propres (erreur externe),
au milieu: moyenne glissante des écarts-type sur les mouvements propres (erreur interne),
en bas: moyenne glissante des mouvements propres (biais).
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Figure 8.4: Diagramme des mouvements propres et histogrammes des mouvements propres
en q et S des étoiles supposées membres de l’amas.
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l’amas (/iQ cos 6, us) est intrinsèquement plus allongée en q qu’en S, à cause de l’effet de
profondeur, et extrinsèquement, à cause du traînage. De fait, la gaussienne représentant
les étoiles de Praesepe dans le diagramme des mouvements propres a une largeur de 2,7
mas/an en alpha et 2,3 mas/an en delta. La sélection astrométrique basée sur un seuil de
probabilité d'appartenance à cette gaussienne revient grossièrement à choisir les étoiles à
l’intérieur d’une ellipse dans le diagramme des mouvements propres. Une étoile de champ,
incluse par erreur dans l’échantillon, aura donc une chance d’avoir un mouvement propre
qui diffère de celui de l’amas plus grande en ascension droite qu'en déclinaison.
Ceci est, par exemple, visible autour de la magnitude 15 où la précision externe en
alpha, se dégrade sérieusement passant d’une valeur attendue de l’ordre de 2 mas/an à 3
mas/an.
Une grande partie des différences entre les précisions internes et externes s’explique
donc par la conjugaison des deux effets géométriques décrits au §8. Malgré tout, les
erreurs externes restent supérieures aux erreurs internes, ce qui laisse penser que l’on a
inclus dans la sélection d étoiles de l’amas une proportion d'étoiles de champ. Mais cette
pollution de la sélection de candidats membres de l’amas par des étoiles de champ non
membres peut être statistiquement estimée et permet, comme nous le verrons au §9.5. de
déterminer les critères de sélection cinématiques et photométriques optimums.
Chapitre 9
Sélection des membres
Les paragraphes suivants donnent le détail des sélections d’étoiles membres de Prae-
sepe, à partir des plaques de Schmidt, basées sur la cinématique et la photométrie.
De plus, une sélection basée sur l'analyse des catalogues Hipparcos et PPM est réalisée
pour les étoiles trop brillantes pour être mesurées de manière fiable sur les plaques.
9.1 Sélection cinématique
Pour calculer la probabilité d'appartenance d’une étoile à l’amas, j’ai utilisé une vari
ante de la méthode classique de Vasilevskis [Vasilevskis et ah, 1958] améliorée par Sanders
[Sanders, 1971], que nous avions déjà utilisée avec succès dans le champ des Pléiades (voir
la troisième partie et [Schilbach et al., 1995]).
La méthode habituelle consiste à séparer les étoiles dans le diagramme des mouvements
propres (pQ cos 5, p.$) (vector point diagram en anglais), en deux distributions normales,
l'une représentant les étoiles de champ, l'autre les étoiles de l’amas.
L’amélioration que nous apportons à cette technique est l’utilisation de l’algorithme
de séparation de mélange gaussien SEM (Stochastic Estimation Maximisation [Celeux k
Diebolt, 1986]), variante de l’algorithme de recherche par maximum de vraisemblance EM
(Estimation Maximisation [Redner et Walker, 1984]), qui ne nécessite pas de conditions
initiales.
Cette méthode permet, en outre, de tenir compte des erreurs de mesure sur les vari
ables, et de calculer la probabilité d’appartenance de chaque étoile aux N différentes
populations.
Si mol-, ma sont les moyennes des mouvements propres en a et S de la population i,
(rQi, cr$i et et p0$i les écarts-types en a et S ainsi que le coefficient de corrélation et, enfin,
Pi la proportion d’étoiles de la population i, la probabilité d’appartenance pij d’une étoile
j, de mouvement propre [paj cos Sj, ptj) à cette population i est définie par:
(^Ccos<iJ-mQ,)2 (/Mj ~mSi ) ^PgSt (Mqj coi ~rngt){P6j~m6i)
Pte E? <*Qt aài
^lJ co-^;-TT1afc)2 1 ?-™,5 )2 IPgSk (t*a j cosSj ~™ak ) ( Pi , ~™i k)
E?Ll Pkt
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où N est le nombre de populations considérées.
La distribution des mouvements propres de Lamas peut être considérée comme nor
male : elle résulte, en effet, de la combinaison de la distribution réelle des vitesses, elle-
même gaussienne, de la distribution des erreurs considérée elle aussi comme gaussienne
et des deux effets géométriques précédemment décrits. Ces derniers ne suivent pas une
gaussienne mais l’effet de perspective est, on l’a vu, en partie corrigé, et l'effet de pro
fondeur est symétrique par rapport au centre de Lamas et a une valeur diminuant avec
la distance au centre. La somme de ces effets a, de plus, une valeur moyenne de 1 à 2
mas/an, plus petite que l'erreur sur les mouvements propres.
La distribution des étoiles de champ est, par contre, loin d’être gaussienne. Non seule
ment elle résulte de la superposition des projections des distributions de vitesse des trois
composantes cinématiques de la Galaxie (disque, disque épais et halo) qui n'ont pas les
mêmes vitesses moyennes, mais elle est rendue asymétrique à cause de la vitesse du Soleil
et de la rotation galactique. Les étoiles proches vont se répartir sur des ellipses d'axes
proportionnels à la projection de l'ellipsoïde des vitesses du disque, et de centres situés
sur la projection de la direction de Lantapex du Soleil, d’autant plus loin du point zéro
des mouvements propres que l'étoile sera proche. La rotation galactique va augmenter la
dispersion des vitesses dans la direction de la rotation, à cause du courant asymétrique.
La figure 9.1 représente le diagramme des mouvements propres des 97000 étoiles du
champ étudié. La direction de Lantapex (tracée à partir du "solar peculiar motion':
Uq = 9km/s, V® = Vlkm/s et 77® = 7km/s [Delhaye, 1965]) et de l'antirotation
galactique (tracée en prenant une vitesse du Soleil nulle pour fixer les idées) sont indiquées.
Le nombre d'étoiles de l'amas ne représente que 1 pour cent du nombre total d’étoiles
du champ. Ainsi, lorsque l’on essaye de ne trouver que deux gaussiennes dans le champ,
l’algorithme SEM ne trouve pas de population centrée sur le mouvement propre moyen
de Lamas, mais décompose les étoiles de champ en deux sous-populations. Pour arriver
à contraindre une population sur Lamas, il est nécessaire de prendre au moins 4 gaussi
ennes (une pour Lamas, 3 pour les étoiles de champ; voir ci-dessous), en éliminant, de
plus, les étoiles ayant un mouvement propre supérieur à 60 mas/an, qui représentent une
très faible proportion de l'ensemble mais semblent contraindre fortement le comportement
de l’algorithme (de toutes façons, on peut éliminer ces étoiles sans remord car elle ne sont
évidemment pas membres de Lamas).
Les résultats de la séparation des mouvements propres en 4 populations normales, par
l'algorithme SEM, en tenant compte des erreurs internes sur les mouvements propres et
sans en tenir compte, sont résumés dans la table 9.E Les quatre populations trouvées sont
les mêmes, que l’on tienne compte ou non des erreurs internes, les positions des centres
différant au maximum de 1 mas/an. La proportion d’étoiles dans les deux premières
populations est légèrement différente, mais il faut noter que ces populations ont des centres
assez voisins.
Le plus intéressant réside dans la comparaison entre les variances des populations
représentant Lamas. En effet, les variances de la population centrée sur le mouvement
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Figure 9.1: Diagramme des mouvements propres.
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Tableau 9.1: Résultats de l’algorithme SEM sur les mouvements propres des étoiles dé
tectées sur les plaques..
Population champ 1
Q 6
champ 2
Q 6
champ 3
Q 6
amas
a 5
Avec Proportion 58,6 % 30,8 % 9-;4 % 1,2 %
Centre -2,6 -3,3 -4,5 -7.0 -7,3 -15,9 -36,1 -13,2
erreurs Matrice de 13,2 -1,1 63,7 -9,6 342,8 -30,7 3,6 1,1
var/cov -1,1 13,5 -9,6 60,1 -30,7 293,1 U 9 9
Sans Proportion 51,1 % 37,4 % 10,5 % 1,1 %
Centre -2,6 -3,3 -4,1 -6.0 -7,4 -15,3 -36,1 -13.2
erreurs Matrice de 16,9 -0,8 63,6 -6,1 341,2 -29,3 7,7 1,4
var/cov -0,8 17,3 -6,1 63,5 -29,3 288,9 1,4 5,6
propre de 1 amas, obtenues en tenant compte des erreurs ne doivent refléter que la dis
persion réelle des vitesses de l’amas, c’est-à-dire, la somme de la dispersion interne et des
effets géométriques. Ceux-ci peuvent donc être estimés à 03, 6) = 1,9 mas/an en alpha et
>/(2l) = 1.5 mas/an, ce qui correspond tout à fait aux valeurs attendues, de l’ordre de 1
à 2 mas/an et plus grande en a qu’en 6. La différence des variances calculées avec et sans
erreurs nous donnent une estimation de la précision interne des mouvements propres des
étoiles de Lamas. On trouve 07, 7 — 3, 6) = 2 mas/an en alpha, et 05,6 — 2,2) = 1.8
mas/an en delta. Ces valeurs sont inférieures à la précision moyenne interne précédem
ment calculée. Ceci peut s’expliquer aisément par le fait que certaines étoiles de Lamas
sont affectées par SEM à 1a. population 3, qui a de très grandes variances et a donc ten
dance à absorber toute étoile qui s’éloigne un peu trop des centres des autres populations.
Ceci se traduit par le fait qu’une étoile sera considérée comme membre possible de Lamas
lorsqu’elle aura une probabilité d'appartenance à Lamas supérieure à une certaine valeur,
toujours inférieure à 50%.
Pour valider le fait que l’on puisse séparer les étoiles de champ en 3 sous populations,
j’ai également appliqué SEM à un échantillon issu du modèle de synthèse de popula
tions stellaires dit “modèle de Besançon”. Ce modèle a été mis au point par une équipe
d’astronomes de Besançon ([Robin et Crézé, 1986]) sur une idée originale de Michel Crézé
([Crézé, 1979]).
Il est basé sur une description spatiale, cinématique, chimique et temporelle de la
Galaxie en termes de fonctions de distributions dont les paramètres sont issus de l’observa
tion. Sans entrer dans les détails, ce modèle fournit des catalogues de pseudo-étoiles di
rectement comparables statistiquement à des échantillons observés.
Dans le cas de Praesepe, pour simuler les données issues des plaques de Schmidt en
notre possession, il suffit de donner au modèle la position et la taille du champ, ainsi que
les censures en magnitude apparente (ici B < 21.5 et R < 19), et la précision finale sur les
observables (magnitudes, positions et mouvements propres). Le modèle construit alors un
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catalogue d’étoiles à partir des fonctions de distributions des positions galactiques, vitesses
spatiales, métallicités et âges, traduit ces valeurs en paramètres observables, dégradés par
les valeurs des erreurs, et élimine les étoiles selon les censures indiquées.
La comparaison entre les catalogues simulé et observationnel présente quelques dif
férences. Ainsi, la figure 9.2 présente les histogrammes des magnitudes B de l’échantillon
simulé et de notre échantillon pour le champ central OCA de 5x5 degrés carrés. On
constate un excès d’objets faibles dans les observations par rapport au modèle et, au
contraire, une déficience d’objets plus brillants. Si l’on enlève le nombre de galaxies at
tendues par Bertin ([Bertin et Dennefeld, 1996]), le nombre d’étoiles dans le modèle est
systématiquement trop grand de 5 à 10 % pour toutes les magnitudes.
Figure 9.2: Nombre d'étoiles dans le champ OCA et dans la simulation du modèle de
Besançon correspondante en fonction de la magnitude B
Si l'on examine le diagramme des mouvements propres (figure 9.3) des deux catalogues,
la forme générale des deux distributions est semblable et, en particulier, la position de
chacune des deux distributions par rapport au zéro des mouvements propres est très
similaire. Cependant, on voit clairement, dans le modèle, un excès d’étoiles à relativement
grands mouvements propres dans la direction des S négatifs. De plus, dans le diagramme
couleur-magnitude (figure 9.4), le modèle trouve des étoiles entre les magnitudes 15 et 19
en B pour un indice de couleur B-R de 1, qui sont absentes des observations. Il se trouve
que ces étoiles en excès à la fois cinématiquement et photométriquement sont les mêmes.
Si l'on sélectionne les étoiles telles que -10 < fiQ cos S < 10 mas/an et -40 mas/an
< fis < -20 mas/an dans l’échantillon issu du modèle de Besançon, on s’aperçoit que 70
% de ces pseudo-étoiles proviennent du disque épais. Le disque épais n’est donc pas par
faitement modélisé. On peut sélectionner les étoiles de notre échantillon observé selon les
mêmes critères cinématiques. La figure 9.5 nous montre le diagramme couleur-magnitude
des étoiles sélectionnées dans le modèle, à droite, et dans l’échantillon observé, à gauche.
On voit, dans les deux cas apparaitre une séquence. Dans le modèle, il s’agit de la
séquence du disque épais. Si l’on suppose que c’est aussi le cas dans les observations, ceci
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signifie alors que la distance moyenne du disque épais dans cette direction est largement
surestimée, les deux séquences étant séparées d’environ 2,5 à 3 magnitudes.
Le modèle de Besançon est actuellement en cours d’amélioration (Misha Haywood),
en particulier pour introduire des trajets évolutifs plus récents que ceux de Van den Berg
actuellement utilisés et des corrections bolométriques et relations couleur-température
effective plus précises calibrées avec les données Hipparcos. Dès que cette nouvelle version
du modèle sera achevée, j'espère pousser plus avant les comparaisons, et voir ce que
je pourrai déduire, du point de vue de la cinématique galactique, des échantillons de
mouvements propres et magnitudes dont je dispose dans les champs de Praesepe et des
Pléiades.
|LLaCOSÔ |LLaCOSÔ
Figure 9.3: Comparaison entre les diagrammes des mouvements propres observé (à
gauche) et simulé par le modèle de Besançon (à droite).
Quoi qu'il en soit, la cohérence entre mes observations et le modèle est, en première
approximation, assez bonne. En appliquant l'algorithme SEM au modèle de Besançon,
je retrouve bien (voir table 9.2) les trois mêmes groupes d’étoiles de champ que ceux
obtenus à partir des catalogues observés, avec des centres et des matrices de variance-
covariance similaires. De plus, si j'ajoute au catalogue d’étoiles simulées, la sélection
finale de membres de l’amas (voir §9.5), je retrouve, en plus des trois groupes d’étoiles de
champ, un groupe centré sur l’amas avec quasiment le même centre que pour l'échantillon
observé. Les variances du groupe de l’amas obtenues avec le modèle sont toutefois plus
élevées, ceci étant vraisemblablement dû au fait que l’échantillon est pollué par des étoiles
non membres de l'amas (voir §9.5).
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Figure 9.4: Comparaison entre les diagrammes couleur-magnitude observé (à gauche) et
simulé par le modèle de Besançon (à droite).
Tableau 9.2: Résultats de Falgorithne SEM appliqué au modèle de Besançon.
Population champ 1
Q S
champ 2
Q 5
champ 3
Q S
amas
Q 6
Sans
amas
Avec
erreurs
Proportion 41,0 % 38,2% 20,8 % - %
Centre -1,3 -3,0 -3,1 -7,1 -4,7 -16,8 -
Matrice de
var/cov
11,7 -0,7
-0,7 15,8
51,5 -15,1
-15,1 67,3
270,4 -62,8
-62,8 298,7 _ _
Sans
amas
Sans
erreur
Proportion 36,0 % 42,2 % 21,8 % - %
Centre -1,3 -2,9 -2,8 -6,7 -4,6 -16,6 -
Matrice de
var/cov
16,1 2,7
2,7 19,9
54,7 -10,9
-10,9 70,2
273,0 -61,2
-61,2 301,1
“ ”
Avec
amas
Avec
erreurs
Proportion 34,3 % 42,4 % 21,9 % 1,4 %
Centre -1,3 -2,8 -2,8 -6,5 -4,8 -16,5 -36,1 -13,2
Matrice de
var/cov
10,1 -0,5
-0,5 13,5
44,9 -12,0
-12,0 59,1
265,4 -62,9
-62,9 289,8
5,4 1,3
1,3 2,5
Avec
amas
Sans
erreur
Proportion 39,1 % 38,5 % 21,0 % 1,3 %
Centre -1,4 -3,1 -2,9 -6,9 -5,0 -16,7 -35,3 -13,9
Matrice de
var/cov
17,2 2,5
2,5 21,3
58,6 -12,9
-12,9 75,6
283,9 -62,2
-62,2 301,4
9.4 1,4
1.4 6.9
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Figure 9.5: Diagrammes couleur-magnitude observé (à gauche) et simulé par le modèle
de Besançon (à droite) d'une sélection cinématique d'étoiles majoritairement du disque
épais (voir texte)
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Une fois que Yon a calculé la probabilité d'appartenance cinématique de chaque étoile
à l’amas, il ne reste plus, pour avoir un échantillon de candidats membres de Praesepe,
qu'à choisir un seuil. Celui-ci est défini conjointement avec le critère de sélection pho
tométrique, et nécessite, de plus, une analyse de la précision externe des mouvements
propres des étoiles de l'amas. Ceci fait, l'objet du §9.5.
9.2 Sélection photométrique
La sélection photométrique est basée sur remplacement des étoiles dans le diagramme
couleur-magnitude (B, B-R), par rapport à la séquence principale de l’amas. Cette
séquence est déterminée à partir des isochrones théoriques, dans le diagramme de Hertz-
sprung-Russel, de [Bertelli et al., 1994] pour les étoiles plus massives que 0,6 masse solaire.
Pour les masses inférieures à 0,6 masse solaire, les séquences théoriques les plus récentes
([Baraffe et Chabrier, 1996]) ne sont pas encore tout à fait en accord avec l’observation,
même si de grands progrès ont été réalisés ces 2 ou 3 dernières années, en particulier dans
la modélisation des atmosphères stellaires.
Comme je l'ai déjà indiqué, les plaques les plus profondes sont les plaques dans les
filtres B et R. Nous avons donc été contraints de travailler dans le diagramme (B. B-R),
ce qui est assez inusité, pour tirer le meilleur parti des observations.
[Bertelli et al., 1994] sont les seuls a avoir publié des isochrones récentes accompagnées
de photométrie synthétique dans les bandes qui nous intéressent. Comme ces séquences
reproduisaient bien mes observations, je n'ai donc pas cherché à adapter d'autres tracés
théoriques, par exemple ceux de [Schaller et ah, 1992] en utilisant une correction bolomé-
trique et une relation couleur - température effective.
En revanche, pour les étoiles de petites masses, on ne dispose pas de couleur synthé
tique en bleu. Ces étoiles ont, en effet, leur maximum d’émission en infrarouge proche.
De plus, les modèles théoriques ne reproduisent qu'imparfaitement les observations. Pour
obtenir une séquence en (B, B-R), j’ai donc dû effectuer des corrections basées sur des
observations d'étoiles froides, permettant de passer de V-I synthétique en B-R, et de My
en Mb-
La position d'une étoile simple, dans le diagramme de Hertzsprung-Russel, est déter
minée par trois paramètres fondamentaux : sa masse, sa composition chimique, ou sa
métallicité [Fe/H], et son âge.
La métallicité de Praesepe est proche de 1a. métallicité solaire (0,038 ± 0,039 d’après
[Friel et Boesgaard 1992]), ce qui nous permet d’utiliser les modèles théoriques pour cette
métallicité.
L'âge de Praesepe a été estimé à 9.10S années par [Van den Berg, Bridges, 1984]
à partir de l'ajustement d’un isochrone sur la séquence de l'amas. Plus récemment,
[Tsvetkov, 1993] a estimé à 1,5 milliard d’années l’âge de l’amas à partir de l'analyse
de 12 étoiles S Scuti et des relations théoriques période-âge-couleur de ce type d’étoiles
variables.
J'ai, quant à moi. essayé de définir un âge à partir des séquences de [Bertelli et al., 1994].
La figure 9.6 montre les isochrones de [Bertelli et al., 1994] utilisant, les magnitudes ab
solues My et les indices de couleur B-V du modèle pour des logarithmes de l'âge égaux
à 8,8 et 8,9, superposées au diagramme (V, B-V) des étoiles brillantes de l'amas sélec-
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tionnées dans le paragraphe précédent. J’ai pris pour module de distance (M-m = 6,23),
celui que j’avais déterminé avec les données d’Hipparcos. On voit qu’il est très difficile
de trancher en faveur de l'un plutôt que de l’autre, mais que l’amas semble avoir un âge
compris entre ces deux valeurs.
Le choix de l’une plutôt que l’autre n'a pas de conséquence pour la sélection photo-
métrique des étoiles de magnitude B inférieure à 11,5 car, à partir de cette valeur, la
position des étoiles sur la séquence est la même à un centième de magnitude près, ce
qui est totalement négligeable devant les erreurs de la photométrie photographique. J'ai
choisi d'utiliser dans la suite un logarithme de l’âge égal à 8,9.
B-V
Figure 9.6: Partie brillante du diagramme couleur-magnitude de Praesepe.
Alors que pour les étoiles brillantes, un modèle ne reproduisant pas les observations
à quelques centièmes de magnitude est jugé très mauvais, un modèle en accord avec les
magnitudes observées des étoiles de faibles masses à un dixième de magnitude près est
considéré comme excellent.
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9.3 Sélection des étoiles de faibles masses
La physique des étoiles de petites masses est très complexe. La description de leurs
intérieurs, de leurs atmosphères et du couplage entre les deux est encore imparfaite, bien
qu'elle ait fait de nombreux progrès dans les trois dernières années ([Baraffe et ah, 1995],
[Baraffe et Chabrier, 1996], [Brett, 1995] ou [Allard, Hauschildt, 1994]). L’équation d’état
des gaz parfaits, qui est bien adaptée aux étoiles massives, n’est plus du tout valable,
et il faut tenir compte de la dégénérescence partielle des électrons et des corrélations
électron-électron et électron-ion. De plus, le spectre d’une étoile M n'a rien à voir avec
le rayonnement d’un corps noir tant l’absorption moléculaire est importante, notamment
dans les bandes de TiO et VO dans le rouge, et les bandes de FeH, CO et surtout H20
dans l’infrarouge. Les derniers modèles d’atmosphères non grises ne rendent pas encore
compte des observations des étoiles les plus froides, parce que le gradient de température
de l'atmosphère est mal connu et parce qu’une partie seulement des raies correspondant
aux transitions de H2 sont cataloguées (on en connaît quand même plus de 6 millions mais
il en faudrait 20 millions d’après [Allard, Hauschildt, 1994]!).
La comparaison avec les observations est, de plus, entravée par le temps que mettent
les étoiles à rejoindre 1a. séquence principale. Elles peuvent mettre, en effet, plusieurs
centaines de millions d'années pour se stabiliser, et, pendant ce temps, elles se situent
plusieurs dixièmes de magnitude au dessus de la séquence principale. La vitesse de rotation
semble également modifier de manière non négligeable la magnitude de ces étoiles.
Tout ceci fait qu’il est très difficile de déterminer la température effective et la mé-
tallicité d'une étoile de faible masse à partir d’observations photométriques ou spectro
scopiques (ou inversement, de déterminer des séquences théoriques dans le diagramme
couleur-magnitude).
Enfin, le nombre d’étoiles de faibles masses bien étudiées et possédant des paral
laxes relativement sûres est de quelques dizaines, rendant difficile toute comparaison
théorie-observation prenant en compte de nombreux paramètres ( Tfyy, [Fe/H], masse,
âge, Ysini...).
La figure 9.7 montre une comparaison du dernier modèle théorique d’étoiles de faibles
masses ([Baraffe et Chabrier, 1996]), pour une métallicité solaire et un âge de 10 milliards
d’années, avec les couleurs V-I et magnitudes My observées d’objets présumés du disque
par [Bessel, 1991], [Leggett, 1992] et [Kirkpatrick et ah, 1993]. Le bas de la séquence
théorique de [Bertelli et ah, 1994] est également représenté pour comparaison.
La séquence de [Bessel, 1991] est une séquence moyenne ajustée sur des étoiles sélec
tionnées par leur mouvement propre réduit et ayant la cinématique du disque vieux. Elles
sont donc, en principe, de métallicité solaire ou légèrement déficiente et suffisamment
vieilles pour avoir rejoint la séquence principale.
Les séquences de [Leggett, 1992] sont aussi des ajustements d'étoiles du disque sélec
tionnées de manière cinématique, mais cette fois à partir des vitesses spatiales des étoiles
(déterminées à partir des parallaxes, mouvements propres et vitesses radiales). La séquence
du disque jeune correspond à une métallicité solaire tandis que celle du disque vieux cor
respond à une métallicité légèrement déficiente (-0,5 dex). Ces métallicités sont toutefois
approximatives puisqu’elles ne sont que les moyennes des valeurs de chaque population
cinématique, calculées à partir d'étoiles d'autres types spectraux pour lesquelles on peut
mesurer plus facilement la métallicité.
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Figure 9.7: Diagramme couleur-magnitude d'étoiles de petites masses (M < 0.6 MO-
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[Kirkpatrick et al., 1993], au contraire, ont estimé la métallicité de leurs étoiles di
rectement à partir de leurs spectres comparés à ceux des modèles d’Allard, et ont trouvé
que leur métallicité était proche de la métallicité solaire.
Les observations sont en parfait accord entre elles compte-tenu des incertitudes sur
Lâge et la métallicité des étoiles mesurées. Les étoiles de [Kirkpatrick et al., 1993] sont
toutefois peut-être un peu déficientes par rapport au Soleil car elles se situent légèrement
en dessous des séquences de [Leggett, 1992] et [Bessel, 1991]. Les deux séquences de
[Leggett, 1992] correspondant à deux populations du disque galactique vieux et jeune
ne sont pas distantes de plus de 0,15 magnitude en couleur entre elles. La séquence de
[Bessel, 1991] se situe entre les deux séquences de [Leggett, 1992], ce qui est compatible
avec une séquence principale de métallicité solaire. En effet, il est normal que la séquence
du disque jeune de [Leggett, 1992] soit un peu au-dessus de la séquence principale, car les
étoiles jeunes ne l’ont pas encore forcément rejointe, et il est naturel que la séquence du
disque épais déficiente soit en-dessous.
Les séquences théoriques de [Baraffe et Chabrier, 1996] et [Bertelli et al., 1994] sont
en accord entre elles et avec les observations pour la magnitude My= 9. Pour les étoiles
plus faibles, les indices de couleurs de [Baraffe et Chabrier, 1996] sont trop petits par
rapport aux observations pour une même magnitude absolue. Ceci vient, sans doute,
des modèles d'atmosphère encore imparfaits, et qui ne donnent pas une bonne valeur de
l’absorption en infrarouge.
D’autre part, les relations (masse-magnitude absolue) théoriques données par les iso
chrones de [Baraffe et Chabrier, 1996] comme de [Bertelli et al., 1994] sont en très bon
accord avec la relation empirique de [Henry et McCarthy 1993] basée sur une vingtaine
de binaires serrées observées en imagerie des tavelures, complétées d’une vingtaine de bi
naires à éclipses. La figure 9.8 montre cet accord. Les barres d’erreurs sont les dispersions
obtenues par [Henry et McCarthy 1993] dans les différents intervalles de magnitude où
leurs relations sont définies. Ces relations sont utilisées pour déterminer la fonction de
masse de Lamas au chapitre 10.
Pour obtenir un diagramme couleur-magnitude (B, B-R) utilisable pour la sélection
des membres de Praesepe de petites masses, et puisque les couleurs V-I de [Baraffe et
Chabrier, 1996] semblent incorrectes, j’ai utilisé une séquence Mb — g(B-R) interpolée
sur les valeurs observées de [Bessel, 1991], représentée sur la figure 9.9. Les observations
de [Leggett, 1992] sont également indiquées sur cette figure. Elles sont légèrement au-
dessus de celles de [Bessel, 1991], sans doute parce qu’elles incluent des étoiles trop jeunes
pour avoir rejoint la séquence principale.
De même, une transformation Mb = h(Afv), toujours basée sur les observations de
[Bessel, 1991], a été déterminée (figure 9.10).
Une fois que l’on a appliqué toutes ces transformations, on dispose ainsi d’une séquence
(M#. B-R) et d’une relation (Mb, masse) pour les étoiles de masses inférieures à 0,6 masse
solaire, qui complète la séquence de [Bertelli et al., 1994] utilisée pour les étoiles plus mas
sives. Pour que ces deux séquences coïncident pour une masse de 0,6 masse solaire, on
effectue, de plus, une légère translation de quelques centièmes de magnitude de la séquence
d’étoiles de faibles masses.
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Figure 9.8: Comparaison des diagrammes masse-luminosité théorique et observé.
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Figure 9.9: Transformation Mb = g(B-R), interpolée sur les observations de Bessel 1991.
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Figure 9.10: Transformation Mb — h[My).
Figure 9.11: Diagramme couleur-magnitude de toutes les étoiles détectées sur les plaques.
En trait plein: séquence de l'amas issue de [Bertelli et al., 1994] pour les étoiles plus
massives que 0.6 masse solaire et de [Bessel, 1991] pour les moins massives.
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Cette séquence est ensuite décalée de la valeur du module de distance (m-M = 6,23),
déterminé avec les données Hipparcos, pour obtenir une séquence principale de l’amas
théorique et directement comparable aux magnitudes apparentes et indices de couleur
mesurés sur nos plaques. Cette séquence, superposée au diagramme couleur-magnitude
de toutes les étoiles détectées sur les plaques, est représentée dans la figure 9.11. La
séquence des étoiles doubles est obtenue en décalant à nouveau cette séquence de 0,75
magnitude, à indice de couleur constant. En outre, pour prendre en compte l’épaisseur
de l’amas, ces deux séquences sont décalées, la séquence principale vers les magnitudes
croissantes, la séquence des doubles vers les magnitudes décroissantes, de 0,12 magnitude
correspondant à l’écart de magnitude apparente entre une étoile se trouvant au centre
de l’amas et une étoile de même magnitude absolue se trouvant à 10 parsecs du centre
dans la ligne de visée. Ces deux dernières séquences définissent donc une zone, dans le
diagramme couleur-magnitude, où toutes les étoiles de Lamas doivent se trouver (en nég
ligeant d’éventuels effets de rotation des étoiles ou une dispersion de l’âge des membres
de Lamas).
Les magnitudes B des étoiles de notre échantillon varient de 6 à 22, alors que leurs
indices de couleurs B-R ne varient que de 0 à 3,5. De plus, les erreurs sur B-R sont en
moyenne \/2 plus grandes que les erreurs sur les magnitudes B et R. Il est donc légitime
de négliger la variation de position d’une étoile, dans le diagramme couleur-magnitude,
due à l’erreur sur sa magnitude B comparée à la variation de sa position due à l'erreur
sur sa couleur.
Une sélection de membres possibles de Lamas sera donc obtenue de la manière suiv
ante : une étoile de magnitude B, de couleur B-R et d’erreur sur celle-ci (Jb-r sera con
servée si elle rentre à Nur-r près dans la zone définie par les deux séquences théoriques
précédemment définies qui délimitent la zone où doivent se trouver les étoiles de Lamas.
N est une valeur qu’il faut ajuster de manière à sélectionner toutes les étoiles de Lamas
en incluant le moins possible d’étoiles de champ.
Plus techniquement, chacune de ces séquences est définie par un spline cubique per
mettant de calculer l’intervalle de couleur [B — Rmin(B), B — Rmax{B)\ défini par l’espace
entre ces deux séquences à une magnitude B donnée.
L'étoile précédente sera donc sélectionnée si :
[B - R — Ncfb-r, B — R + N<jB-r) H [B — Rmin(B), B — Rmax(B)] ^ 0
ou, ce qui revient au même :
B - Rmin{B) < B - R + NaB-r et B - R - NgB-r < B - Rrnax(B).
Le choix du seuil N s’effectue en même temps que le choix du seuil de probabilité
d'appartenance cinématique. La manière dont ceux-ci sont choisis est décrite au §9.5.
9.4 Sélection des étoiles brillantes
La complétude des plaques pour les étoiles brillantes est estimée à B = 11,5. Cette
valeur est obtenue par comparaison avec les étoiles de la BdA présentes dans notre champ
de 6x6 degrés carrés. L'histogramme de la figure 9.12 montre en effet que l’on retrouve
386 des 398 étoiles de BdA plus brillantes que cette magnitude. Parmi les 12 étoiles non
retrouvées, 4 font partie de systèmes doubles ayant deux entrées dans BdA et au moins
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une est située à proximité d'une étoile très brillante qui la masque.
Figure 9.12: Nombre d’étoiles de BdA présentes dans le champ étudié et nombre d'étoiles
retrouvées sur les plaques en fonction de la magnitude B.
La sélection des étoiles plus brillantes que B = 11,5 a été réalisée avec les catalogues
Hipparcos, PPM, Tycho et la photométrie de la littérature compilée dans la BdA ou
disponible au Centre de Données Stellaires de Strasbourg.
Cette sélection a été réalisée comme suit.
Prioritairement, j’ai évidemment pris dans cette sélection les 33 étoiles supposées mem
bres de Praesepe d'après les données Hipparcos (§8.2).
Puis parmi les étoiles non membres de Hipparcos mais présentes dans le PPM. j'ai ef
fectué une sélection cinématique basée sur les mouvements propres du PPM, et complétée
par une sélection photométrique avec des magnitudes provenant de BdA. de Tycho ou du
CDS, dans cet ordre de préférence.
De manière à pouvoir utiliser les valeurs du mouvement propre moyen de l'amas déter
minées avec les données Hipparcos au §8.2, j'ai utilisé les coefficients de la rotation, per
mettant de passer du système de référence du PPM dans celui d'Hipparcos, calculés par
Michel Frœschléet indiqués dans le volume 3 du catalogue Hipparcos ([ESA, 1997]). Cette
rotation permet de passer des mouvements propres du PPM (pa cos é, fis) aux mouvements
propres dans le système d'Hipparcos (fi'Q cos Æ, fi's) de la manière suivante:
n'Q cos S = fia cos S — (—0.66 cos a -F 0.84 sin a ) sin S + 0.14 cos S
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et fi's — fis — 0.66 sin a — 0.84 cos a.
L’effet de cette rotation est minime puisque les mouvements propres ainsi corrigés ne
diffèrent pas des originaux de plus de 0,2 mas/an en ascension droite et 0.1 mas/an en
déclinaison.
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Figure 9.13: Différences entre les mouvements propres de Hipparcos et du PPM en fonc
tion de a et 8.
Par contre, lorsque l'on compare les mouvements propres du PPM ainsi corrigés avec
ceux de Hipparcos, on remarque des biais considérables, particulièrement en fonction de
8. La figure 9.13 montre les différences des mouvements propres des 88 étoiles en commun
à Hipparcos et au PPM dans notre champ, en fonction des coordonnées équatoriales. On
voit que ces différences peuvent être de 5 mas/an en moyenne, avec des écarts systéma
tiques pouvant atteindre près de 10 mas/an ! Pour améliorer cet état de fait, j’ai effectué
des régressions linéaires en a et du second ordre en 8 où les effets sont les plus marqués.
Les courbes de régression sont superposées aux points sur la figure 9.13.
Après avoir corrigé les mouvements propres des 339 étoiles PPM présentes dans le
champ avec ces régressions (figure 9.14), ceux-ci ne présentent plus de biais. Les écart-
types des différences de mouvement propre entre Hipparcos et le PPM ainsi corrigés sont
de 5,6 mas/an en alpha et 4,3 mas/an en delta alors que les précisions internes données
par le PPM sont légèrement inférieures à 3 mas/an sur les deux coordonnées et celles
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Figure 9.14: Différences entre les mouvements propres de Hipparcos et du PPM corrigés
en fonction de a et S.
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d’Hipparcos inférieures à 2 mas/an. Les mouvements propres ainsi corrigés sont ensuite
utilisés pour sélectionner les candidats membres de Praesepe.
La sélection s’effectue simplement en ne retenant que les étoiles dont le mouvement
propre ne s’éloigne pas de plus de 3 sigmas (en prenant le précision donnée par le PPM)
de la valeur moyenne déterminée à l’aide des candidats Hipparcos au §8.2. On sélectionne
ainsi 113 candidats cinématiques dont 81 ne sont pas dans Hipparcos. Sur les 32 qui sont
dans le catalogue Hipparcos, notons que 28 ont été retenus avec les données du satellite,
preuve que 1a. sélection réalisée avec le PPM est très valable. Sur les 81 étoiles qui ne sont
pas dans Hipparcos, 70 ont une photométrie qui est en accord avec le diagramme couleur
magnitude de ramas (62 avec de la photométrie venant de BdA, 7 venant de Tycho et 1
du CDS).
Parmi les étoiles de magnitude B inférieure à 11,5 qui ne sont ni dans Hipparcos, ni
dans le PPM, 26 ont été sélectionnées avec les mouvements propres et la photométrie
déterminés à partir des plaques de Schmidt. Les étoiles restantes qui ne sont présentes
ni dans Hipparcos, ni dans le PPM ni sur nos plaques sont sélectionnées à partir de la
photométrie de BdA ou des données de Tycho.
Parmi ces étoiles, 51 sont présentes dans BdA et, parmi celles-ci, 18 ont une pho
tométrie compatible avec le diagramme couleur-magnitude de l’amas. Enfin, sur les 31
étoiles Tycho qui ne sont dans aucun des autres catalogues précédemment cités, 8 ont une
photométrie et un mouvement propre compatibles avec l’appartenance à l’amas.
J'ai ainsi déterminé un échantillon de 33+70+26+18+8 = 155 étoiles membres possi
bles de Praesepe de magnitude B supérieure à 11,5.
La manière dont cet échantillon a été constitué nous assure qu'il est complet au moins
jusqu'à la complétude de Tycho. Celle-ci a été estimée (dans [ESA, 1997] ) à environ V=10.
À V=10,5, le catalogue semble complet à plus de 90% et V=ll, à 65%. À partir de V=10,
les étoiles de la séquence de Praesepe ont un indice de couleur B-V supérieur à 0,5. Ainsi,
on est sûr que notre échantillon sera complet jusqu’à B=10,5, à plus de 90% jusqu’à B = 11
et à 65% jusqu’à 11,5. Mais, si l’on se référé au nombre d’étoiles de BdA retrouvées (voir
figure 9.12), le catalogue photographique, issu de l’analyse des plaques, a une complétude
d'environ 80% pour 11 <Æ<11,5 et 70% pour 10,5 < B < 11. Comme il n’y a aucune
raison pour que les étoiles manquantes soient les mêmes dans Tycho et sur les plaques,
parmi les 20% d’étoiles manquantes sur les plaques aux magnitudes 11 < B < 11,5, entre
65% et 90%> d’entre elles sont dans Tvcho, ce qui donne une complétude de l’ordre de
95%). De même pour 10,5 < B < 11, la complétude est supérieure à 97%.
Le nombre d’étoiles de champ incluses par erreur dans cet échantillon est plus difficile
à estimer. Si l'on peut être quasiment sûr de l’appartenance des étoiles Hipparcos grâce à
la grande qualité des mouvements propres et de la photométrie, on peut être déjà moins
confiant avec les étoiles sélectionnées avec le PPM ou les plaques, et encore moins pour
les autres. D’après ce que l’on observe sur les plaques seules aux magnitudes plus élevées
(voir §9.5), une pollution de quelques 10 à 20 pour cent n'est pas à exclure.
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9.5 Sélection finale
Il s'agit maintenant de définir le seuil de probabilité d'appartenance cinématique et le
seuil d’appartenance photométrique optimaux qui vont nous permettre de sélectionner le
maximum d’étoiles de l’amas et le minimum d’étoiles de champ.
La figure 9.15 montre qu’il n’est pas évident de déterminer le seuil de probabilité au
delà duquel une étoile sera sélectionnée cinématiquement.
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Figure 9.15: Histogramme des probabilités d'appartenance cinématique à Praesepe
(étoiles pour lesquelles cette probabilité est supérieure à 0,1%)
Pour déterminer le seuil cinématique ainsi que le seuil photométrique précédemment
définis, nous allons estimer le nombre d'étoiles de l'amas réellement présent dans un
échantillon défini par ces deux seuils.
Soit P une probabilité au dessus de laquelle les étoiles seront conservées et Q un seuil
photométrique (voir §9.3).
Soit Nastp le nombre d’étoiles sélectionnées avec ce seuil. Si P est suffisamment petit,
on peut supposer que toutes les Namas étoiles de l'amas (détectées sur nos plaques) seront
sélectionnées.
Soit NastpQ le nombre d’étoiles sélectionnées cinématiquement avec le seuil P et pho-
tométriquement avec le seuil Q. Là aussi, si Q est suffisamment petit, on peut supposer
que toutes les Namas étoiles de l’amas (détectées sur nos plaques) seront sélectionnées.
On aura donc :
NastP Namas ~f ^ champ Ct NasfPQ — Namas -fi
avec Nchamp le nombre cPétoiles de champ polluant notre échantillon cinématique et
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N'champ > Ie nombre d’étoiles de champ polluant notre échantillon cinématique et pho
tométrique. On a, en outre N'champ < NchamP• d’où :
A'as/P - NastPQ = ^champ ~ Nchamp ~ Nchamp( 1 ~
Et, en notant Xpq = ^c/lQ™p, on a:
™ champ
AT h'astp — NastpQ
M champ — (i_A:PQ)
Et donc :
N = N — N u =N 4P -
x'amas — l'astP iV champ — iyastP (l—Xpç)
On voit donc que si l’on arrive à estimer le rapport Xpq du nombre d’étoiles de champ
restant après les sélections cinématique et photométrique sur le nombre d’étoiles de champ
restant après la sélection cinématique seule, on aura une estimation du nombre d'étoiles
de l’amas inclus dans la sélection.
En faisant alors varier P et Q, en partant de seuils très bas pour lesquels on est sûr
d’inclure toutes les étoiles de Praesepe détectées sur les plaques, on pourra déterminer
les seuils cinématique et photométrique optimaux en dessous desquels on commencera à
rejeter une partie des étoiles de l'amas.
Il est relativement facile d’avoir une estimation de Xpq à partir d’une zone d’étoiles de
champ du diagramme des mouvements propres. Deux zones ont été définies à proximité de
l'amas dans le diagramme des mouvements propres (voir figure 9.16). en décalant le centre
de la gaussienne représentant l'amas et en calculant les probabilités d’appartenance à ces
deux nouvelles populations d'étoiles de champ. A cause de leur proximité à l’amas, cer
taines étoiles avaient des probabilités d'appartenance à la population de l'amas supérieures
à 1 pour mille. Elles ont bien sûr été enlevées de ces deux populations d’étoiles de champ.
En fusionnant ces deux catalogues, on obtient un ensemble d'étoiles de champ, de com
portement cinématique proche des étoiles de champ polluant la sélection d'étoiles de
l’amas. En lui appliquant les mêmes critères de sélection cinématique et photométri
que que pour les étoiles supposées appartenir à l’amas, on peut donc calculer le rapport
Xpq . Celui-ci dépend très peu du seuil choisi pour la sélection cinématique. Il varie de
59% à 79% lorsque l’on passe d'une sélection photométrique à 2 sigmas à une sélection
photométrique à 5 sigmas.
La figure 9.17 montre l’estimation du nombre réel d’étoiles de l’amas conservé en fonc
tion du seuil de probabilité et pour plusieurs valeurs du seuil de sélection photométrique.
Quelle que soit la valeur du seuil photométrique adopté, le nombre d’étoiles de l’amas
incluses dans la sélection décroit à partir d’un seuil de probabilité cinématique de 20%.
De même, ce nombre est constant pour un seuil de probabilité cinématique inférieur à 20%)
tant que le seuil photométrique est supérieur ou égal à 2,5 sigmas et se met à décroître à
partir de 2 sigmas.
La sélection finale des étoiles de Praesepe à partir des plaques photographiques a
donc été réalisée en conservant les étoiles dont la probabilité d’appartenance cinématique
à l'amas était supérieure à 20% et qui avaient une couleur B-R et une magnitude B
compatibles avec le diagramme couleur-magnitude théorique de l’amas à plus ou moins
2,5 fois l’erreur sur la couleur.
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Figure 9.16: Diagramme des mouvements propres autour de l’amas. Les * représentent
les étoiles de l’amas. Les signes + représentent le groupe situé à 15 mas/an de l’amas, les
signes x le groupe situé à 25 mas/an.
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Figure 9.17: Nombre estimé d’étoiles de Praesepe conservées pour différents seuils ciné-
matiques et photométriques.
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Cette sélection contient 1040 étoiles.
Le nombre estimé d’étoiles de l’amas détectées sur les plaques est environ de 810. La
pollution de cette sélection par les étoiles de champ est donc environ de 22%.
Sur les 1040 candidats membres détectés sur les plaques, 50 font aussi partie de la
sélection de 155 étoiles plus brillantes que B=ll,5. Notre échantillon final de membres
possibles de Lamas compte donc 1145 étoiles.
Les précédents candidats membres de l’amas apparaissent presque tous soit dans
[Hambly et al. 1995a], soit dans [Jones et Stauffer, 1991], soit dans BdA (qui inclut les
catalogues de [Hambly et al. 1995a] et [Jones et Stauffer, 1991]). La liste de candidats de
[Hambly et al. 1995a] compte 515 membres, celle de [Jones et Stauffer, 1991] 765. BdA
recense plus de 1600 étoiles dans le champ de l’amas dont toutes ne sont bien sûr pas
membres, mais qui ont été étudiées pour une raison ou une autre.
Sur nos plaques, on retrouve :
1446 étoiles de BdA, la plupart des étoiles non retrouvées étant en dehors du champ de
nos plaques,
737 étoiles de [Jones et Stauffer, 1991] et
472 étoiles de [Hambly et al. 1995a], mais nous ne recouvrons pas totalement leur champ.
Sur nos 1145 candidats:
716 étoiles de BdA, .dont
460 étoiles de [Jones et Stauffer, 1991] et
397 étoiles de [Hambly et al. 1995a].
Notre sélection est donc plus sévère que celles de [Jones et Stauffer, 1991] et de [Ham
bly et al. 1995a].
Puisque 716 étoiles de notre sélection sont dans BdA. au moins 429 (1145 - 716) de
nos étoiles sont des membres qui mont pas été proposés jusqu’à maintenant.
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Chapitre 10
Interprétation
Ce chapitre présente quelques résultats sur les fonctions de luminosité et de masse de
Praesepe. Toutefois, une étude plus poussée est en cours et sera publiée ultérieurement.
10.1 Fonction de luminosité
La distribution des magnitudes apparentes B des 1145 candidats membres est représen
tée dans la figure 10.1. A la distance de Praesepe et avec la précision de nos données,
Peffet dû à la profondeur de Lamas sur la fonction de luminosité est négligeable et cette
distribution représente bien la fonction de luminosité de nos observations.
La dépression autour de B = 15 correspond au ‘Wielen dip1, observé pour la première
fois par [Wielen. 1974] et qui avait été prévu auparavant par [Mazzitelli, 1972]. Ce creux
dans la fonction de luminosité apparaît en effet naturellement compte-tenu de la relation
masse-luminosité et d‘une fonction de masse suivant une loi de puissance.
La retombée de la fonction de luminosité après B=19,5 vient de la limite de complétude
de la partie du champ extérieure aux plaques de LOCA. Cette limite de complétude, pour
Lamas, a, en effet, été estimée au §7.3. Elle est de B=19 pour les plaques Tautenburg et
de B=21 pour les plaques OCA et les plaques Palomar bleues.
Par contre, il y a anormalement peu d’étoiles entre les magnitudes B=ll,5 et 13,5.
Ceci indique que nous avons mal estimé la complétude de notre échantillon, et que notre
sélection est incomplète dans cet intervalle de magnitude. La complétude a été déduite
du nombre d’étoiles de BdA détectées sur les plaques. Mais une partie de ces étoiles n’a
pas été retenue dans l’échantillon final de 1145 membres, principalement à cause d’une
mauvaise détermination des mouvements propres.
Pour calculer proprement la fonction de luminosité, nous allons estimer le nombre
d’étoiles brillantes (11,5 < B < 13,5) que nous aurions dû sélectionner ainsi que le nom
bre d’étoiles de champ polluant notre échantillon en fonction de la magnitude.
La figure 9.16 représente une partie du diagramme des mouvements propres autour du
mouvement de l’amas. Quatre groupes d’étoiles de champ ont été définis en décalant le
centre de Lamas à égale distance du centre de la distribution des étoiles de champ, et en
retenant les étoiles dont les probabilités cinématiques étaient supérieures à 20%. Le but
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Figure 10.1: Fonction de luminosité brute des 1145 candidats membres de Praesepe.
101
figure 10.2: Estimation du nombre d’étoiles de champs incluses par erreur dans
l’échantillon.
Les histogrammes en pointillé représentent les groupes d’étoiles de mouvements propres
proches de celui de l’amas.
Les histogrammes en trait plein représentent le nombre d’étoiles de ces groupes non élim
inées par la sélection photométrique.
Les courbes en haut donnent le rapport X du nombre d’étoiles conservées au nombre total
d'étoiles de chaque groupe. Elle résulte de la moyenne glissante sur 5 point des rapports
entre les valeurs des Lins de magnitudes.
102
de cette opération est de sélectionner des étoiles de champ ayant un mouvement propre
le plus proche possible de celui de l’amas, tout en n’en étant pas membres, de manière
à avoir un échantillon ressemblant le plus possible physiquement aux étoiles de champ
ayant le même mouvement que l'amas et que l’on ne peut pas séparer cinématiquement
de celui-ci.
Deux de ces groupes (représentés par des +) sont situés à environ 15 mas/an du
mouvement propre de l’amas et deux autres (représentés par des x) sont situés à 25
mas/an. Ces groupes sont appariés pour obtenir deux échantillons d'étoiles de champ
l’un à 15 mas/an, l’autre à 25 mas/an de l’amas. De plus, les étoiles de ces groupes qui
avaient une probabilité cinématique supérieure à 1 pour mille d’appartenir à l’amas ont
été exclues de ces groupes. Le groupe le plus proche compte finalement 379 étoiles et le
plus lointain 1005 étoiles.
Puis, on applique le critère de sélection photométrique à 2,5 sigmas à ces étoiles, et on
calcule, pour chacun des deux, la proportion d'étoiles ayant une photométrie compatible
avec celle de l’amas à 2.5 sigmas près (voir §9.3).
En moyenne, 65% des étoiles du groupe le plus proche sont conservés photométrique-
ment pour 55% des étoiles du groupe situé à 25mas/an de Lamas. La variation de ces
proportions avec la magnitude est représenté dans la figure 10.2.
Au §9.5, nous avons utilisé l'échantillon le plus proche de Lamas. Ceci nous a per
mis de déduire le nombre d'étoiles polluant l’échantillon pour chaque critère de sélection
cinématique et photométrique, et, donc le nombre cLétoiles de Lamas incluses dans la
sélection. En comparant le nombre estimé d'étoiles de Lamas effectivement sélectionnées,
nous avons défini les meilleurs paramètres de sélection.
La figure 10.2 nous montre que la valeur de la proportion d’étoiles conservées aux
magnitudes inférieures à 18 est très incertaine. Un très faible nombre d'étoiles de Lamas
incluses par erreur dans ces groupes peut suffire à ramener cette proportion de 80%,
autour de la magnitude 13, à 20%;. Or, comme nous Lavons vu sur la distribution des
magnitudes des 1145 étoiles candidats membres de l’amas, et comme nous allons le voir
avec la comparaison avec les données de BdA, il est presque sûr que quelques étoiles de
Lamas, ayant une mauvaise détermination du mouvement propre, se retrouvent dans ces
groupes, et surtout dans le plus proche de Lamas.
De plus, la figure 10.2 nous montre que, vu le peu d'étoiles dans chaque bin de magni
tude des deux groupes ces valeurs de 65% et 50% ne sont pas très précises, surtout poul
ies étoiles brillantes.
Aux magnitudes élevées (B>21) les erreurs sur les magnitudes sont plus grandes et
les étoiles ont toutes un indice B-R supérieur à 2 à cause de l’incomplétude en R. Il est
donc logique que la photométrie ne permette pas de séparer les étoiles d’amas des étoiles
de champ. Mais, de toutes façons, la complétude de nos plaques étant, au mieux, B=21,
cette partie de la fonction de luminosité ne peut pas être déterminée.
En calculant Lécart-type de ces proportions sur les différents bins de magnitude com
pris entre B=17 et B=21 (de manière à ne pas tenir compte des étoiles brillantes ni des
étoiles très faibles) on trouve que la proportion X vaut 65 ± 7 mas/an pour le groupe à
15 mas/an de Lamas et 55 ± 10 pour le groupe à 25 mas/an.
La valeur plus grande du groupe proche de Lamas peut être expliquée par une plus
grande proportion d'étoiles de Lamas non sélectionnées comme telles. Toutefois, le groupe
à 25 mas/an de Lamas est suffisamment loin de celui-ci, dans le diagramme des mouve
ments propres, pour qu'il ne représente plus physiquement les étoiles de champ à la
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position de l'amas. À ce moment là, il n’est pas exclus que l’emplacement de ces étoiles
dans le diagramme couleur-magnitude ne soit plus le même que celui des étoiles de champ
ayant le mouvement de l'amas. Ainsi, par exemple, si ces étoiles sont, en moyenne, plus
bleues que les étoiles de champ ayant le mouvement de l’amas, la proportion X sera
naturellement plus petite.
Comme nous ne pouvons pas trancher entre ces deux valeurs, j’ai calculé deux cor
rections différentes correspondant aux deux valeurs de X. Cela nous donnera une barre
d'erreur sur la fonction de luminosité corrigée et, par la suite, sur la fonction de masse de
l’amas.
B
Figure 10.3: Estimation de l'incomplétude des plaques aux magnitudes inférieures à B=15.
L’histogramme en pointillé représente la sélection de candidats très probables d’après la
photométrie de BdA.
L'histogramme en trait plein représente les étoiles de cette sélection considérées comme
membres d’après les mouvements propres et la photométrie dérivés de l'étude des plaques.
La courbe du haut donne la proportion de ces étoiles. Elle est obtenue par une moyenne
glissante sur 5 bins du rapport des deux histogrammes. Les barres d’erreurs sont données
par les écart-types glissants.
Pour évaluer la proportion d’étoiles de ramas non sélectionnées à partir des données
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des plaques, j’ai retenu, dans Bd A, un groupe de 385 étoiles dont la photométrie est en
parfait accord avec la séquence de Praesepe dans le diagramme couleur-magnitude. Parmi
celles-ci, 246 ont une magnitude B supérieure à 11,5. Sur ces 246, 237 sont détectées sur
les plaques (les 11 autres ne sont pas détectées car elle sont, par exemple, dans le voisinage
d'étoiles très brillantes, font partie de systèmes doubles non séparés...), mais seulement 193
sont sélectionnées comme membres possibles de l’amas. 53 étoiles présumées appartenir
à l’amas selon la photométrie de BdA, n'ont donc pas été sélectionnées.
Parmi elles :
- 13 ont un mouvement propre incompatible avec celui de l'amas (d’après les critères défi
nis au §9.1) et suffisamment précis pour les considérer effectivement comme non-membres.
- 2 ont été rejetées sur des critères photométriques, leurs mouvements propres correspon
dant bien à celui de l'amas.
- 29 ont un mouvement propre à la limite du seuil de détection cinématique ou bien, ont
un mouvement propre aberrant avec une grande erreur.
- 9 n'ont pas été détectées sur les plaques.
Si ces 40 (2+94-29) étoiles sur les 53 sont bien des membres de l'amas, connaissant
leurs magnitudes, on peut estimer, par extrapolation, le nombre d'étoiles de Praesepe non
sélectionnées. La figure 10.3 en bas montre la distribution, en fonction de la magnitude
B, des 193 étoiles membres d'après BdA et les plaques et des 233 (246-13) étoiles proba
blement membres de l'amas d'après BdA. mais qui n’ont pas été détectées sur les plaques
ou ont été rejetées à tort de la sélection. En calculant, dans chaque bin de l'histogramme,
le rapport du nombre d'étoiles de l'amas sélectionnées dans BdA et à partir des plaques,
au nombre d’étoiles présumées membres, et en lissant par une moyenne glissante (figure
10.3 en haut), on obtient une estimation de la proportion d’étoiles de l’amas détectées
avec les plaques en fonction de la magnitude. Au delà de la magnitude B=15,5, le nombre
d'étoiles de BdA non sélectionnées sur les plaques est très faible, et j'ai fixé à 100% la
proportion d’étoiles de l’amas détectées. Ceci nous permet donc de corriger la fonction
de luminosité déduite des plaques entre les magnitudes 11,5 et 15,5, en tenant compte de
la proportion d'étoiles de l’amas non sélectionnées. Dans chaque intervalle de magnitude
de la fonction de luminosité, on divise simplement le nombre d’étoiles par la proportion
d’étoiles de l amas détectées que l'on vient d'estimer.
La figure 10.4 représente les deux fonctions de luminosité corrigées de la pollution
estimée avec les étoiles des zones contiguës à l’amas dans le diagramme des mouvements
propres et de l'imcomplétude de l’échantillon estimée à partir d’un ensemble d’étoiles
membres d’après la photométrie de BdA. Les barres d’erreur sont déduites de l’erreur sur
les proportions X d'étoiles de champ non éliminées par la sélection photométrique et les
barres d’erreur de la proportion d'étoiles de l’amas non sélectionnées. Les histogrammes
des étoiles sélectionnées uniquement cinématiquement et avec une combinaison de critères
cinématique et photométrique, ont d'abord été lissés par une moyenne glissante sur 5
points pour obtenir une différence entre les deux la moins bruitée possible. La fonction
de luminosité corrigée de la pollution déduite du champ à 25 mas/an de l'amas compte
environ 920 étoiles. Celle corrigée de la pollution déduite du champ à 15 mas/an en
compte 815, soit 10% de moins, on a donc une estimation “haute” et une estimation
“basse" de la fonction de luminosité.
La sélection d'étoiles plus brillantes que B=11,5 est considérée comme sufffsament fi-
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Figure 10.4: Fonction de luminosité corrigée pour les étoiles plus faibles que B=ll,5.
La courbe en pointillé représente la distribution lissée des étoiles sélectionnées avec le
critère cinématique seul. La courbe en trait plein représente la distribution lissée des
étoiles sélectionnées avec les deux critères cinématique et photométrique, c'est-à-dire, la
moyenne glissante sur 5 points de la fonction de luminosité brute représentée dans la
figure 10.1. Les points représentent les fonctions de luminosité corrigées de la pollution
estimée avec les étoiles des zones contiguës à l amas dans le diagramme des mouvements
propres.
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able pour ne pas être corrigée. Les fonctions de luminosité finales, obtenues en combinant
la sélection d'étoiles plus brillantes que B=ll,5 et les deux fonctions de luminosité cor
rigées des étoiles plus faibles sont représentées dans 1a. figure 10.5. La magnitude absolue
est déduite du module de distance M-m=6,23 déterminé au §8.2.
Figure 10.5: Fonctions de luminosité finales de Praesepe tenant compte d'une hypothèse
haute sur la pollution par les étoiles de champ et d'une hypothèse basse.
10.2 Fonction de niasse
La fonction de masse de l'amas est directement calculée à partir des magnitudes et de
la relation masse-luminosité déterminée au chapitre 9.3. A partir des fonctions de lumi
nosité corrigées et non corrigée, on peut déterminer, pour chaque magnitude, le rapport
du nombre d’étoiles de l'échantillon au nombre d’étoiles corrigé, avec chacune des deux
corrections de pollution. La fonction de masse corrigée est tout simplement calculée en
pondérant la contribution de chaque étoile par l'inverse de ce rapport. Ainsi, au lieu de
compter chaque étoile une fois dans un bin correspondant à sa magnitude, on lui attribue
un poids supérieur ou inférieur à 1 selon que la fonction de luminosité observée a été
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augmentée ou diminuée.
log(M/MSolel)
Figure 10.6: Fonction de masse de Praesepe.
La courbe du haut représente la fonction non corrigée. Les deux suivantes, les fonctions
corrigées de Fimcomplétude et de la pollution par les étoiles de champ avec les hypothèses
haute et basse. La superposition des trois fonctions montre que les corrections apportent
de faibles modifications.
La masse totale des étoiles de Lamas détectées dans notre champ est estimée à 630
masses solaires dans l'hypothèse haute et 590 dans Fhypothèse basse.
Les fonctions de masse corrigées et non corrigée, des 1145 candidats, sont représentées
dans la figure 10.6. On voit que les corrections ne sont pas très importantes.
La fonction de masse <f(m) ne présente pas un aspect de loi de puissance Ç(m) = m~a
sur toute la gamme de masses comme semblait l'indiquer [Francic, 1989].
Une étude poussée de cette fonction de masse est indissociable d’une étude de la
ségrégation de masse dans l'amas que je n’ai malheureusement pas le temps d’approfondir
ici. En effet, si l’amas s’étend au-delà du champ étudié, et comme la ségrégation de masse
est importante (voir plus bas), le nombre d'étoiles de faible masse risque d’être fortement
sousestimé. De plus, pour analyser cette fonction de masse, il faudrait disposer du taux
de binarité. Or, la photométrie obtenue avec les plaques n’est pas suffisamment précise
pour analyser, de manière fine, les étoiles doubles.
[Francic, 1989] a trouvé sur une série de 8 amas ouverts, une fonction de masse qui suit
une loi de puissance de pente de 0,97 ± 0,17, sur tout le spectre de masse. Ce résultat est
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en accord avec de nombreuses études de la fonction de masse initiale d'étoiles de champ
([Sabas, 1996], [Moffat, 1996], [Richer et Falhman, 1997]).
Ce modèle semble ne pas pouvoir s’appliquer à Praesepe. Trois hypothèses peuvent
expliquer ces différences :
Soit h amas se prolonge nettement au delà de notre champ et, dans ce cas, un grand nom
bre d’étoiles de faible masse de l’amas ne sont pas incluses dans notre échantillon.
Soit les étoiles de faible masse ont quitté l’amas par évaporation due au potentiel de la
Galaxie.
Soit, enfin, la fonction de masse est le reflet direct de la fonction de masse initiale de l’amas
qui, dans ce cas, serait assez différente de la fonction de masse initiale des étoiles de champ.
La ségrégation de masse est facile à mettre en évidence. La figure 10.7 représente
les histogrammes cumulatifs du nombre d'étoiles, en fonction de la distance au centre de
l’amas, pour quatre intervalles de magnitudes B : inférieures à 12, comprises entre 12 et
15, comprises entre 15 et 18 et supérieures à 18. On voit nettement que, plus les étoiles
sont brillantes, et donc massives, plus elles ont tendance à se situer au centre de l'amas.
Figure 10.7: Ségrégation de masse dans l'amas. Histogrammes cumulatifs des membres
en fonction de la distance au centre de l'amas pour quatre intervalles de magnitudes
(correspondant à 4 intervalles de masse).
109
110
Troisième partie
PLÉIADES
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L’amas des Pléiades situé à environ 115 parsecs est l’un des amas les plus proches et
les plus étudiés. La partie centrale de l’amas, dans une zone de 1,5 x 1,5 degrés carrés,
a été très étudiée (par exemple dans [Jones, 1970], [Vasilevskis et al., 1979]) mais seule
ment jusqu’à une magnitude d'environ 12. Plus récemment, deux études de mouvements
propres dans des champs plus larges ([Stauffer et al., 1991] et [Hambly et al. 1993]) ont
été effectuées.
[Stauffer et al., 1991] ont effectué un survey photométrique dans les bandes V et I
dans un champ de 4x4 degrés carrés centré sur Alcyone. Ce survey est complet pour
les magnitudes V comprises entre 14 et 16 et a une magnitude limite de 18 en V. Le
mouvement propre des étoiles dont la photométrie était cohérente avec le diagramme HR
des Pléiades a été calculé et une probabilité d’appartenance cinématique en a été déduite.
La précision de ces mouvements propres est de l’ordre de 5 mas/an.
[Hambly et al. 1993] ont étudié la photométrie R et I et les mouvements propres des
étoiles dans une zone d’environ 25 degrés carrés, en utilisant des copies du survey Palo-
mar comme première époque et des plaques du Schmidt anglo-australien comme seconde
époque. La précision de leurs mouvements propres est également de 5 mas/an mais leur
magnitude limite est environ de 20 en R, avec une limite de complétude aux alentours de
19.
L'étude des Pléiades présentée ici s'inscrit dans le cadre d'une collaboration entre
l'Observatoire de Potsdam, le CAI/MAMA et le DASGAL, et a été initiée par Elena
Schilbach. Elle se propose de déterminer les mouvements propres de toutes les étoiles,
jusqu'à V=18, dans une zone d'environ 16.5 degrés carrés centrée sur l'amas, ainsi que les
magnitudes UBV et R, et d’en déduire une sélection de membres de Lamas. La précision
attendue des mouvements propres est de 2 mas/an c’est à dire 2 fois meilleure que celles de
[Stauffer et al., 1991] et de [Hambly et al. 1993]. L'appartenance des membres de l’amas
sera donc mieux déterminée que dans ces deux études.
Pour le calcul des mouvements propres, nous disposons de 12 paires de plaques de
Tautenburg. Chaque paire est constituée de deux plaques ayant le même centre et le
même temps de pose, la première provenant d’une série prise dans les années 60 et la
deuxième ayant été prise spécialement pour ce programme au début des années 90. De
plus, des plaques très anciennes du double réfracteur de Bonn et de la Carte du Ciel
sont disponibles pour obtenir des mouvements propres très précis pour les étoiles les plus
brillantes.
D'autre part, nous avons obtenu une dizaine de plaque UBVR du Schmidt de l'OCA
pour la photométrie.
Le travail présenté ici porte sur une étude préliminaire de la photométrie B et V et
des mouvements propres calculés à partir de 4 paires de plaques Tautenburg couvrant
un champ d'environ 10 degrés carrés au centre de l’amas. Les champs couverts par les
12 paires du programme, les 4 paires étudiées ici, ainsi que les champs investigués par
[Stauffer et al., 1991] et [Hambly et al. 1993] sont représentés dans la figure 10.8.
Cette étude préliminaire a été effectuée en 1993-94, avant celle de Praesepe. Une par
tie de la chaîne de réduction, en particulier le calcul des mouvements propres et le calcul
des probabilités cinématiques ont été mis au point lors de cette étude. La détection des
objets et le catalogage ont, par contre, été effectués avec l'ancien algorithme monoseuil et
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non pas, comme dans le cas des plaques de Praesepe, avec le logiciel multiseuil Sextractor.
Le détail de cette étude est présenté dans [Schilbach et al., 1995], article reproduit
dans les pages suivantes. Nous avons sélectionné 422 candidats dont 60 nouveaux candi
dats qui n’avaient été sélectionnés dans aucune étude précédente, et nous en avons déduit
la fonction de luminosité de l’amas dans la champ étudié. La magnitude limite en V des
quatre paires de plaques étudiées est de l’ordre de 18, avec une limite de complétude aux
alentours de 17, avec une précision de l’ordre de 5 centièmes de magnitude. La précision
des mouvements propres est meilleure que 2 mas/an jusqu’à V=16.
Cette étude a été poursuivie par [Meusinger et al., 1996]. Ils ont calculé les mouve
ments propres et les magnitudes B et V de 40.000 étoiles à partir des 12 paires de plaques
de Tautenburg et de 8 plaques de l’OCA, couvrant un champ de 16,5 degrés carrés. Ils
en ont déduit la fonction de masse de Lamas.
J’ai également déterminé les mouvements propres des étoiles mesurées sur les 12 paires
de plaques de Tautenburg. Je suis actuellement en train de déterminer les membres avant
de faire une comparaison des fonctions de luminosité et de masse des Pléiades avec celles
de Praesepe.
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Abstract A catalogue1 of proper motions and photographie B,
V magnitudes for stars up to B = 19 mag within a région centered
near Alcyone is presented. The catalogue is based on MAMA
measurements of 8 plates taken with the Tautenburg Schmidt
telescope. The survey includes ca. 14 500 stars and covers a
total field of about 9 square degrees. For stars brighter than
B=18 mag an internai accuracy of 0.05 mag and 2.5 mas/year
has been estimated for photometric data and proper motions,
respectively. Membership probabilities, proper motions and B,
V magnitudes are listed for 442 stars up to B = 19 in the Pléiades
field.
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1. Introduction
Accurate deep proper motion surveys of open clusters supple-
mented by photometric observations provide essential data to
identify cluster members and to improve the basis for theoreti-
cal interprétation. With a distance of about 130 pc from the Sun,
the Pléiades has been one of the most extensively studied open
clusters. During recent years, much effort has been devoted to
identify faint cluster members of the Pléiades (e.g. Stauffer et
al. 1991 ; Hambly et al. 1993). Nevertheless, précisé proper mo
tion studies hâve been mostly restricted to the central field of
1.5° x 1.5° and to a limiting magnitude of m = 12 (Jones 1970;
Vasilevskis et al. 1979).
In the framework of our open cluster programme a proper
motion and UBVR photometric survey up to B = 19 mag in the
Pléiades is in progress. A detailed description of the programme
and its goals are given in Schilbach et al. (1992). For this pro
gramme, we hâve used partly overlapping plates taken with the
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1 The complété catalogue is available electronically at the CDS via
anonymous ftp 130.79.128.5
Schmidt télescopes of the Tautenburg observatory and Obser
vatoire de la Côte d’Azur (OCA) as well as with the double
refractor of Bonn and plates of different Carte du Ciel zones.
An essential part of the overall Pléiades programme is the
proper motion survey based mainly on plates taken with the
Tautenburg Schmidt telescope (134/203/401). A 24 x 24 cm2
Tautenburg plate covers 3.3° x 3.3° of sky with a scale of 51.4
arcsec/mm. The total field of the survey obtained from measure
ments of 12 partly overlapping plate pairs is about 16 square
degrees.
This paper présents proper motions and photographie B, V
photometry of highly probable cluster members in the central
région of the Pléiades derived from measurements of our 8 Taut
enburg plates.
2. Observations and measurements
Measurements of the 8 Tautenburg programme plates (see Ta
ble 1) were used to détermine the proper motions and B, V
photographie magnitudes as well as to evaluate and compare
the results of different plate-to-plate transformations. A deep
plate in R band taken with the OCA Schmidt telescope (plate
OCA462 in Table 1) covers the complété investigated field and
was selected as a master plate to provide a common identifi
cation between stars measured on different plates. The plates
were scanned with the Machine Automatique à Mesurer pour
l’Astronomie (MAMA) in its systematic mode with a pixel size
of 10 /im (Berger et al. 1991).
3. Astrometry
For each pair of Tautenburg plates, proper motions were ob
tained with reference to a large sample of anonymous field stars
selected in an intermediate range of magnitudes common to ail
plates. By an itérative procedure we rejected as reference those
stars for which the residuals of positions were more than three
times the value of rms errors. The number of reference stars
included in the final samples is given in Table 2.
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Table 1. Plate material
Plate Epoch Band Plate centre
(1950.0)
Number
of stars
T549 1962.74 V 3h 44.0m +24° 19' 14212
T550 1962.74 B 3h 44.0m +24° 19' 21 549
T553 1962.74 V 3* 44.0m +24° 19' 25 370
T624 1962.76 B 3h 43.9m +24°38' 25 055
T7808 1991.94 B 3* 44.0m +24° 19' 16511
T7816 1991.95 V 3h 44,0m +24° 19' 19 667
T7818 1991.95 V 3h 44.0m +24° 19' 9 992
T7828 1991.96 B 3h 43.9m +24°38' 22 695
OCA462 1981.10 R 3h 45.3m +23°57' % 120 000
Table 2. Plate - to - plate solution (least square method with the
panded’ polynomials of the 3-rd order)
Plate pairs Number of
common stars
Number of
reference stars
rms (")
RA/DEC
T549/T7818 9768 4 670 0.19/0.19
T550/T7809 16067 4617 0.18/0.18
T553/T7816 19067 4556 0.17/0.17
T624/T7809 21762 4 230 0.17/0.17
The relationship between the measured coordinates on the
plates of the first (xi, y\) and second (£2, Vi) epoch has been
modelled by:
- complété polynomial in powers of coordinates
N
£1 = ^2 aiix\yii 0 < i + j < N, for N = 3,4
- ‘expanded’ polynomial in powers of coordinates
N
x\ - Yaijxlyj, 0 <i,j<N, for N = 3,4.
N is the order of the polynomial. The expressions are analogous
for yx.
The coefficients atj hâve been computed with the classical
least square method as well as with the method of stepwise
régression (Hirte et al. 1989) which allows us to find out the
‘best’ model containing only significant coefficients among ail
poly nomials of order less than (Ar+1 ). Additionally, the stepwise
régression has been applied to the réduction models based on
Legendre (Li) polynomials (Brosche et al. 1989):
N
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Fig. 1. RMS errors of mean proper motions as a function of plate
coordinates
Again, the solution has been computed with complété and ‘ex
panded’ polynomials of the 3-rd and 4-th order. In ail, the ré
duction of each plate pair has been carried out with 12 different
réduction models. As an example the rms errors in right as
cension (RA) and in déclination (DEC) obtained with the ‘ex
panded’ polynomials of the 3-rd order in power of coordinates
are given in Table 2. For each plate pair, the rms errors do not
vary significantly (a few milliarcseconds only) according to the
model used.
For each star, the différences in proper motions derived from
the measurements of the same plate pair and with respect to
the same reference stars reflect systematic effects introduced by
different models. Generally, the différences are less than 0.4 ym
but can reach some maximum values of about 3.0 for a few
stars at the extreme edges of a plate. With a scale of 51.41 "/mm
and a time baseline of about 29 years, these values correspond
to 0.7 mas/year and 5 mas/year, respectively.
8 490 and 6 129 stars of our sample were measured on 4
and on 3 plate pairs, respectively. For these stars mean proper
motions and their rms errors were computed for each of the
12 réduction models used. The maximum différence in mean
proper motions obtained with different models is less than 1.1
ym (2 mas/year), and the mean absolute différence is about 0.1
ym (0.2 mas/year). The analysis of rms errors of mean proper
motions showed that the internai accuracy w’as practically the
same for ail réduction models used.
Dividing the measured field into 10 by 10 subareas, we av-
eraged the rms errors of x and y proper motion components in
each subarea. As a typical example, the distribution of the mean
accuracy over the field is shown in Fig. 1 for the classical least
square method with the ‘expanded’ polynomials of 3-rd order.
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Fig. 2. Internai proper motion accuracy of stars measured on at least
three plate pairs versus their B magnitudes
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The mean accuracy of proper motions varies over the field from
2.0 mas/year to 3.8 mas/year for x and from 2.1 mas/year to 4.1
mas/year for y but there is no functional dependence between
the accuracy of mean proper motions and plate coordinates.
We can conclude that the relationship between measured
coordinates on two Tautenburg plates can be modelled already
quite well with polynomials of the 3-rd or 4-th order. The coef
ficients of the plate-to-plate transformation are précisé enough
to keep high accuracy of proper motions over the whole field
provided that a large number of reference points is used.
On the other hand, magnitude dépendent errors, i.e. a mag
nitude équation, of about 0.3 mas/year per magnitude unit were
found in the proper motions. This effect was corrected for each
plate pair with the assumption that the proper motion of cluster
stars are independent of the stellar magnitudes. As expected,
there is a strong dependence of the proper motion accuracy on
the brightness of stars. The rms error of the proper motions
versus the B magnitudes are shown in Fig. 2.
Ail the following results were obtained from proper motions
reduced with the classical least square method by use of the
‘expanded’ polynomials of the 3-rd order and corrected for the
magnitude équation. Below, to avoid false identification and to
keep the high accuracy of the data, we hâve considered only the
stars which were identified on at least 3 plate pairs. The sample
includes 14 619 stars.
4. Photometry
The calibration of B and V plates was based on sequences taken
mostly from Johnson & Mitchell (1958); Landoît (1979); Stauf-
fer (1982,1984). Depending on the plate, from 258 to 284 pho
tometric standard stars up to 19 mag were used. The corre-
spondence between magnitudes and measured MAMA density
fiuxes of photometric standard stars has been obtained by poly
nomials containing terms with stellar magnitude, colour and
plate coordinates. The description of the method and discussion
of photometric properties of deep Tautenburg plates is given in
Andruk et al. (1994).
The resulting rms dispersion ranges from 0.09 mag (V plate
T549) to 0.13 mag (B plate T624). The magnitudes derived on
plates of the same colour were averaged. Figure 3 shows the
internai accuracy of photographie magnitudes obtained from
MAMA measurements of at least three B plates or three V plates.
5. Results
Figure 4 shows the proper motion vector point diagram (VPD)
for 14 619 stars. The majority of field stars scatter around the
zéro point of the diagram whereas cluster members show a
strong concentration near the point +17 mas/year (RA), —40
mas/year (DEC). We considered 523 stars inside a circle with a
radius of about 20 mas/year as preliminary Pléiades candidates.
A final sélection of cluster candidates was done by use of both
astrometric and photometric information on stars.
5.1. Proper motion membership probabilities
For computing cluster membership probabilities we used the
method derived by Vasilevskis et al. (1958) and improved
by Sanders (1971) which proposes to fit the sum of two bi-
dimensional Gaussians to the proper motion distribution. Esti
mâtes of distribution parameters hâve been obtained by the max
imum likelihood principle (Celeux & Diebolt 1986) by use of the
Stochastic Estimation Maximisation (SEM) algorithm (Demp-
ster et al. 1977). A fit of two bi-dimensional Gaussians to the
points in the VPD did not yield realistic results for the Pléiades.
The second statistical component centred in +11 mas/year (RA),
—19 mas/year (DEC) represents 15 % of ail stars and proves to
be a mixture of cluster stars and field stars located far from the
zéro point in the VPD (e.g. stars in the solar vicinity, high veloc-
ity halo stars). The main reasons for these unsatisfying results
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Fig. 4. Proper motion vector point diagram in the Pléiades field
are the small proportion (ca. 3 %) of cluster stars and the impos-
sibility to describe the VPD of field stars by only one normal
distribution.
We modified the method assuming three bi-dimensional nor
mal distributions of proper motions in the VPD. Further we
chose initial values for the centre and dispersion of the Pléiades
distribution in accordance with the VPD. The fit was carried
out with 8490 stars measured on four plate pairs, i.e. stars with
the higher accuracy of proper motion components. The distri
bution parameters obtained for two groups of field stars and the
Pléiades are given in Table 3. The quantities pacos 6, ps and
a^a cos <5> &H6 are the centres and dispersions of the distributions;
n is the relative number of stars.
The distribution parameters derived with stars measured on
four plate pairs were used to compute the membership probabil
ités for ail 14619 stars in the sample. From the 523 candidates
of the preliminary sélection, 313 hâve a membership probability
higher than the probability to belong to the distributions of field
stars and are selected as candidates. This method is based on the
analysis of the VPD and does not take into account the proper
motion errors of individual stars. According to the proper mo
tion accuracy (s. Fig. 2), we divided the sample into three groups
(bright stars with B < 11.5, intermediate stars with 11.5 < B
< 17.0 and faint stars with B > 17.0) and computed the mem
bership probabilities for each group, separately. The results did
not change for the first and second groups. For the faint stars we
could not obtain a satisfying solution due to the small proportion
(less than 1.5%) of cluster members in this group. Therefore,
to select the candidates, we used the membership probabilities
computed for the whole sample.
Table 3. Cluster and field star distribution parameters
Parameter Pléiades Field, 1 Field, 2
n(%) 3.1 83.5 13.4
p.a cos 6, mas/year 17.0 0.2 10.6
ps, mas/year -40.0 1.4 -12.8
Cçc cos <51 (mas/year)2 3.6 25.8 418.0
cr* é, (mas/year)2 4.9 25.8 368.1
o»a cos scr^6, (mas/year)2 -0.3 -1.6 -37.9
B-V
Fig. 5. Colour - magnitude diagram of the 523 preselected stars. Stars
indicated by + were assumed to be photometrically consistent with
Pléiades membership. The star marked by * is probably the white dwarf
LB-1497 (Luyten 1958)
5.2. Photometric membership
Photographie colours and magnitudes of the 523 preliminary
candidates were also used independently to select Pléiades
members. Figure 5 shows the colour - magnitude diagram
(CMD) of these stars. 422 stars, with positions in the CMD
appearing to be consistent with the Pléiades main sequence, are
considered as photometric cluster candidates. In Fig. 5 they are
marked by crosses; circles indicate rejected stars. According to
the approximate coordinates given by Luyten (1958), the ob-
ject 35885 indicated by the star symbol in Fig. 5 may be the
already known white dwarf LB-1497 (Luyten & Herbig 1960).
Even though the colour index we obtain for this star is rather
doubtful, this object should be located in the white dwarf area
of the HR diagram. The proper motion membership probability
computed for this star from our data is 79 %.
5.3. Conclusion
303 stars among photometric candidates hâve a proper motion
membership probability higher than the probability to belong
to the distributions of field stars and, consequently, can be con-
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Fig. 6. Distribution of the 422 photometric cluster candidates over the
Pléiades field. The 303 highly probable Pléiades members (see Text)
are marked by filled circles. Symbol size indicates stellar brightness.
The coordinates are given for equinox J2000 and epoch 1981.10. The
position of Alcyone is pointed out by the star symbol
sidered as highly probable Pléiades members. The proper mo
tion membership probabilities of the remaining 119 photomèt
re candidates can range from 0 to 48%. Therefore, these stars
can be a mixture of cluster members and field stars. Especiallv,
among bright and faint stars, there is a high proportion of ac-
tual Pléiades members which were not recognized clearly from
our measurements due their lower proper motion accuracy (see
Fig. 2). The membership of the stars brighter than 10 mag is
already quite well known from previous investigations. For a
final decision about the membership of faint photometric can
didates, more accurate proper motions are necessary. Figure 6
shows the positions of ail photometric candidates in our field.
The coordinates are given for equinox J2000 and epoch 1981.10.
The colour - magnitude diagram and cluster luminosity
function for the same sample is plotted in Fig. 7 and Fig. 8, re-
spectively. The distance modulus of the Pléiades was assumed
to be (m - M)o = 5.54 mag with Av = 0.12 mag and E(B-V) =
0.04 mag (Crawford & Perry 1976; Turner 1979).
An extension of the survey to the outer parts of the Pléiades
région is in progress.
Appendix
Table 4 contains a list of 442 stars from the preliminary sam
ple. It includes the 422 photometric cluster candidates and ail
stars with a proper motion membership probability higher than
(B-V)0
Fig. 7. Colour - magnitude diagram of the 422 cluster candidates. The
303 highly probable Pléiades members (see Text) are marked by circles
Fig. 8. Luminosity function of the 422 cluster candidates. The distri
bution of 303 highly probable Pléiades members are marked by the
dashed line
1%. Table 4 2 gives the internai catalogue numbers, équato
rial coordinates, proper motions with corresponding errors and
photographie magnitudes as well as proper motion membership
probabilities p. The coordinates are given for equinox J2000
and epoch 1981.10 of the reference plate OCA462, using stars
from PPM (Rôser & Bastian 1988) as position reference frame.
The 303 stars satisfying both astrometric and photometric mem
bership criteria are indicated by *, the 119 stars satisfying only
the photometric membership criterion by + and the 10 stars sat
isfying only the astrometric membership criterion by x. The
remaining 10 stars, without any symbol, hâve a proper motion
2 Table 4 contains data for the first 50 entries. The complété data are
stored in eleclronic form at CDS and made available over the Network
via anonymous ftp 130.79.128.5. They are also stored in BDA.
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Table 4. Appendix. Position (Eq. J2000.0, Ep. 1981.1), proper motions, photometry, and membership probabilities of the first 50 stars of the
final list.
index RA
h m s
DEC
0 / //
fJ-a COS <5
(mas/year)
PS cr^f
(mas/year)
B V P
%
Other
name
31379 + 3 53 09.7 25 18 01 5.03 2.37 -31.95 1.23 14.89 13.55 0
31555 * 3 52 59.1 24 54 06 17.89 0.54 -41.98 1.25 15.79 14.35 98 sk 145
31636 * 3 52 53.4 24 42 57 16.96 1.21 -43.27 1.52 09.92 09.44 97 bda3470
33341 * 3 52 38.9 25 50 27 20.85 5.59 -37.00 3.26 19.24 17.30 75 hcg 461
33616 * 3 52 45.3 25 16 48 15.92 1.60 -40.86 0.95 15.02 13.68 98
33629 + 3 52 31.3 25 15 09 25.25 5.51 -40.69 2.77 18.32 16.80 1 sk 179
33701 3 52 42.5 25 07 04 22.88 1.13 -34.92 0.47 15.71 14.50 3
33971 + 3 52 30.9 24 32 41 29.31 13.71 -33.83 3.69 18.61 16.89 0 sk 178
33999 + 3 52 48.6 24 29 05 10.46 2.63 -27.40 0.72 16.14 14.79 0 sk 156
34225 x 3 52 24.0 23 55 17 16.92 1.37 -37.41 1.53 16.93 16.05 96
34281 + 3 52 23.6 23 46 30 14.48 1.87 -23.91 1.27 18.40 16.82 0
34337 * 3 52 22.5 23 38 43 17.18 1.63 -42.83 1.30 15.42 14.02 97
35885 x 3 52 11.3 24 55 50 12.93 5.28 -41.44 2.47 16.36 16.88 79 lb 1497 Luyten (1958)
36000 * 3 52 02.2 24 39 48 14.02 0.85 -38.52 0.97 13.25 12.13 92 bda3197
36038 * 3 52 20.6 24 33 57 15.70 1.65 -40.73 2.82 16.90 15.45 98 bda9115
36140 + 3 52 02.2 24 21 49 23.51 2.38 -36.15 2.08 16.75 15.23 4 sk 204
36536 * 3 51 57.3 23 20 23 17.78 1.34 -41.23 1.07 14.30 13.12 9S bda3187
37897 * 3 51 40.4 24 59 00 15.23 1.27 -41.30 1.21 11.61 10.93 97 bda3097
38115 * 3 51 39.3 24 32 57 17.96 1.19 -40.72 0.73 13.06 12.17 98 bda3096
3S182 * 3 51 53.4 24 23 14 15.72 1.63 -39.14 0.58 13.73 12.69 98 bda3163
38385 * 3 51 56.8 23 54 08 18.07 0.81 -40.68 LOS 10.61 10.07 98 bda3179
38702 + 3 51 38.0 23 11 00 15.62 2.19 -48.57 0.38 14.86 13.47 4 bda3104
39943 * 3 51 22.1 25 09 59 16.66 1.60 -41.47 1.19 15.69 14.23 98
39975 * 3 51 23.9 25 05 54 15.39 1.45 -37.99 2.79 18.18 16.52 96 sk 231
40016 + 3 51 24.9 25 00 11 15.07 3.61 -21.30 5.15 18.65 16.94 0
40120 * 3 51 25.8 24 47 40 22.14 2.93 -40.14 1.45 17.86 16.31 73 bda9238
40234 * 3 51 27.2 24 31 08 15.34 1.97 -40.42 1.38 09.27 08.81 97 bda3031
40270 * 3 51 11.5 24 23 14 16.41 1.51 -35.70 1.13 17.72 16.19 87 bda9135
40364 * 3 51 19.0 24 10 14 19.27 1.25 -42.77 3.43 17.70 16.08 96 bda9219
40401 * 3 51 24.4 24 05 15 15.18 0.93 -41.38 1.09 14.56 13.29 97 bda3019
40463 * 3 51 12.0 23 55 58 17.37 0.45 -39.95 1.24 16.45 14.88 99 bda2966
40477 * 3 51 29.9 23 53 58 16.40 1.11 -41.77 0.36 14.74 13.51 98 bda3063
40482 * 3 51 25.3 23 53 23 15.41 0.44 -40.76 0.71 15.40 13.97 97 bda3030
40506 * 3 51 16.8 23 49 37 16.87 1.70 -41.06 0.80 13.39 12.35 ' 98 bda2984
40728 * 3 51 15.8 23 16 57 19.29 0.94 -41.95 1.54 16.32 14.82 97 bda9095
41727 * 3 51 06.3 25 35 41 16.07 1.43 -45.63 4.63 09.56 09.08 75 bda3473
41728 * 3 50 56.6 25 35 07 15.47 7.34 -42.90 6.87 18.51 16.83 95 bda9211
41773 + 3 51 05.7 25 27 08 6.79 0.48 -30.30 0.76 14.15 12.88 0
41833 + 3 51 12.6 25 20 10 11.79 0.75 -20.88 1.85 16.28 14.93 0
41956 + 3 51 02.3 25 03 20 11.15 1.50 -33.28 1.34 14.48 13.29 0 bda2908
42099 * 3 51 05.5 24 44 13 18.31 1.21 -40.49 1.13 15.16 13.81 98 bda2927
42337 * 3 50 55.0 24 11 52 15.79 1.37 -38.68 0.77 12.50 11.70 97 bda2880
42365 + 3 50 57.4 24 06 32 24.34 3.37 -45.53 2.12 18.23 16.62 1 sk 251
42433 + 3 50 52.4 23 57 42 31.92 10.00 -51.88 5.95 07.09 07.03 0 bda2866
42481 * 3 50 54.3 23 50 06 17.60 1.45 -38.54 0.86 12.45 11.48 98 bda2881
42688 * 3 50 51.4 23 19 46 14.83 0.51 -41.09 0.72 13.53 12.50 96 bda2870
43849 * 3 50 35.7 25 25 36 14.33 0.80 -39.90 0.81 13.05 12.10 95
43863 * 3 50 39.3 25 23 38 14.92 0.61 -39.53 0.73 13.71 12.46 97
44004 + 3 50 29.9 25 03 08 11.34 3.12 -47.59 5.14 18.11 16.49 0 bda9213
44080 + 3 50 34.8 24 54 19 9.17 3.00 -30.55 1.80 11.85 11.23 0
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membership probability higher than 1% but they satisfy nei-
ther photometric nor astrometric criteria. We carried out cross-
identifications with several catalogues. For stars in common,
we indicate a catalogue code followed by the number in the
catalogue.
The catalogue codes are given in the following precedence:
bda: Base des Amas (Mermilliod 1988, 1992)
sk: J.Stauffer et al. 1991
hcg: G. Haro et al. 1982
ak: N. Artyukhina et al. 1970
hhj: N. Hambly et al. 1993
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Conclusion et perspectives
Conclusion
Cette thèse présente une analyse de Praesepe et des Pléiades à partir de plaques de
Schmidt et des données du satellite Hipparcos.
Une chaîne de réduction complète des plaques de Schmidt a d’abord été réalisée. Les
images sont analysées par un algorithme multiseuil qui permet de séparer des objets
agglomérés. La réduction astrométrique, à partir des catalogues Hipparcos et Tycho, per
met. d'obtenir des positions avec une précision meilleure que 0.1 seconde de degré pour
l’ensemble des étoiles détectées sur les plaques. Les mouvements propres relatifs, déduits
des positions sur des plaques de différentes époques, atteignent l'excellente précision de
2 à 3 mas/an pour une base de temps de 40 ans. La précision des magnitudes pho
tographiques dans différentes bandes est de l'ordre de 0,1 magnitude.
Une étude portant sur 22 plaques de Schmidt, couvrant une région de 36 degrés carrés
autour de Praesepe a été menée. La photométrie dans les bandes B et R. les positions et
mouvements propres de 100.000 étoiles de ce champ nous ont permis de sélectionner plus
de mille candidats membres de Lamas, dont 400 sont de nouveaux candidats. La limite
de complétude de cette sélection est de B=21 dans la région centrale de 25 degrés carrés
et B = 19 dans la région périphérique.
Une analyse des données du satellite Hipparcos nous a également permis sélectionner
33 étoiles membres de Lamas et de déduire une distance de Praesepe de 176 ± 6 parsecs.
avec une précision sans précédent. L’ajustement d’isochrones théoriques à la séquence de
Lamas dans le diagramme HR conduit, grâce à la distance très précise déterminée avec
Hipparcos, à un âge de Praeesepe compris entre 630 et 800 millions d’années.
La fonction de luminosité de Praesepe et sa fonction de masse ont été déterminées.
La fonction de masse ne suit pas une loi de puissance. La pente de la fonction de masse
pour les étoiles de masse inférieure à une masse solaire est, en particulier très faible.
Le manque relatif d’étoiles peu massives dans Lamas peut donc avoir plusieurs causes :
- soit Lamas se prolonge nettement au delà de notre champ,
- soit les étoiles de faible masse ont quitté Lamas,
- soit, enfin, la fonction de masse est le reflet direct de la fonction de masse initiale de
Lamas qui, dans ce cas, serait assez différente de la fonction de masse au voisinage solaire.
Le choix entre ces différentes hypothèses ne peut être levé qu'en étudiant les fonctions
de masse d’amas d'âges différents, ce que je me propose d'effectuer à la suite de cette thèse.
La ségrégation de masse dans Praesepe est, par contre, clairement visible et indique
que l'amas a atteint un stade d’equipartition d’énergie avancé.
L'analyse préliminaire de 15.000 étoiles dans un champ de 9 degrés carrés dans la
région des Pléiades, à partir de 8 plaques de Tautenburg, a conduit à un échantillon de 442
candidats membres (dont 60 nouveaux) et à une estimation de la fonction de luminosité
de l’amas. Nous sommes en train d’achever une analyse plus vaste d’un champ de 16
degré carré. Nous obtiendrons ainsi une bonne estimation des fonctions de luminosité
et de masse des Pléiades et nous étudierons la répartition des masses dans l’amas. Line
comparaison avec Praesepe suivra.
Perspectives
L'étude de Praesepe nous a permis de montrer que nos algorithmes de réduction et
de sélection des étoiles d’amas fonctionnaient parfaitement. L'étude des 7 autres amas de
notre programme défini en introduction va donc se poursuivre à un rythme soutenu. 50
plaques de ces amas sont sur le point d'être numérisées à la MAMA.
Line fois que nous aurons déterminé les membres de ces amas, nous pourrons alors
comparer leur fonction de masse et leur degré de ségrégation de masse en fonction de
l’âge et, éventuellement, d'autres paramètres comme la composition chimique.
Par ailleurs, une nouvelle version du modèle de Besançon vient d’être achevée. Une
comparaison plus poussée avec les étoiles de champ dans les régions de Praesepe, des
Pléiades et des autres amas, quand les plaques auront été réduites, va pouvoir être effec
tuée. Elle devrait permettre, en particulier, de contraindre certains paramètres des trois
composantes de la Galaxie : disque, disque épais et halo.
Enfin, l’avènement du satellite Hipparcos est en train de relancer sur de nouvelles
bases, plus solides, l’astrophysique stellaire et galactique. L'étude des amas ouverts est
un des domaines dans lesquels le satellite apporte le plus de nouvelles informations qui
sont loin d'être actuellement toutes comprises. L’analyse des données du satellite dans
les champs d’amas nous permet, comme nous l'avons vu ici avec Praesepe, de définir avec
une très grande précision la distance des amas et leur vitesse spatiale.
Durant la fin de ma thèse, j’ai commencé à travailler à plusieurs études d’amas basées
sur les données du satellite.
Lne étude détaillée des Hyades, effectuée dans le cadre d’une collaboration entre le
DASGAL, 1 Observatoire de Leiden et l’Université de Lausanne a été menée à bien (Per-
ryman et al. 1997, [Brown et al., 1997]).
L’amas des Hyades, est le plus proche de nous. L'excellente qualité des données
astrométriques du satellite HIPPARCOS, combinées à des vitesses radiales mesurées au
sol. nous a permis de sélectionner les étoiles membres de l'amas et d'identifier 220 membres
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dont 13 nouveaux à moins de 10 parsecs du centre, et de déterminer une distance moyenne
du centre de masse de 46,34 ± 0.27 parsecs.
Pour la première fois, la profondeur de l’amas est visible, et nous avons pu étudier
sa structure à 3 dimensions. Les distributions cinématique et spatiale des membres de
l'amas sont en parfait accord avec la théorie : la dispersion interne des vitesses est estimée
à 0,3 km/s et l'amas est déformé par le potentiel galactique, applati perpendiculairement
au plan galactique et allongé dans le direction centre-anticentre.
De plus, à partir des parallaxes individuelles des membres et d’isochrones théoriques,
l’âge de l’amas a été estimé à 625 ± 50 millions d’années.
Je participe également à plusieurs collaborations entre le DASGAL et l'Université de
Lausanne, portant sur l’analyse des données Hipparcos dans plusieurs amas proches.
Nous sommes en train de préparer, pour le symposium de LESA sur Hipparcos, en mai
prochain, plusieurs communications ([Robichon et al., 1997], [Mermilliod et al. 1997]) sur
l'analyse des diagrammes de Hertzsprung-Russel d’une quinzaine d’amas proches.
Pour chaque amas, les étoiles membres sont déterminées d'après leur mouvement pro
pre et leur parallaxe. La parallaxe moyenne de chaque amas est ensuite calculée à partir
des données intermédiaires du satellite (abscisses sur les grands cercles). Cette approche
est préférable à une moyenne des parallaxes du catalogue final, car elle permet de prendre
en compte les corrélations sur les paramètres d’étoile à étoile. De plus, on peut ainsi
contraindre la parallaxe, et/ou le mouvement propre, de toutes les étoiles de l'amas, à
être les mêmes pour tous les membres, de manière à diminuer le nombre d'inconnues à
déterminer et à améliorer la précision.
Grâce à ces distances d’amas d'une précision inédite (entre 5 et 10 %), la superposi
tion des séquences des amas dans le diagramme couleur-magnitude absolue nous permet
d’examiner finement l'effet de la composition chimique et de l'âge sur la position des
étoiles dans le diagramme HR.
Or, nous obtenons des résultats étonnants. L’amas des Pléiades, par exemple, bien
que de métallicité proche de la métallicité solaire, se trouve nettement au dessous des
séquences des autres amas, tandis que la séquence de Praesepe (surabondant) et celle de
Coma Bérénice (déficient), se superposent.
Ceci signifie que la position d'une étoile dans le diagramme de Hertzsprung-Russel ne
dépend pas seulement de son âge, sa masse et sa métallicité mais que d'autres paramètres
comme l'abondance en Hélium ou en CNO n'ont pas les valeurs que l'on pensait, ou
bien que des phénomènes physiques, comme la diffusion, jouent un rôle important dans
l'intensité du rayonnement de l’étoile.
Ceci avait déjà été soupçonné à la fin des années 90 par [Nissen, 1988], à partir d’études
photométriques, mais nous avons maintenant une preuve directe de l'influence d'un qua
trième paramètre grâce à l’excellente qualité des parallaxes Hipparcos.
L'identification de ce quatrième paramètre est un enjeu considérable ; elle est la clef
de toute bonne estimation photométrique de la distance des étoiles trop lointaines pour
avoir été mesurées par Hipparcos, et de toute calibration dans le diagramme HR.
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RÉSUMÉ
Cette étude présente une analyse de Praesepe et des Pléiades à partir de plaques de Schmidt et des
données du satellite Hipparcos.
Une chaîne de réduction complète des plaques de Schmidt a d’abord été réalisée. Les images sont
analysées par un algorithme multiseuil qui permet de séparer des objets agglomérés. La réduction astro-
métrique, à partir des catalogues Hipparcos et Tycho, permet d’obtenir des positions avec une précision
meilleure que 0,1 seconde de degré pour l’ensemble des étoiles détectées sur les plaques. Les mouvements
propres relatifs, déduits des positions sur des plaques de différentes époques, atteignent l’excellente pré
cision de 2 à 3 mas/an pour une base de temps de 40 ans. La précision des magnitudes photographiques
dans différentes bandes est de l’ordre de 0,1 magnitude.
Une étude portant sur 22 plaques de Schmidt, couvrant une région de 36 degrés carrés autour de
Praesepe a été menée. La photométrie dans les bandes B et R, les positions et mouvements propres de
100.000 étoiles de ce champ nous ont permis de sélectionner plus de mille candidats membres de l’amas,
dont 400 sont de nouveaux candidats. La limite de complétude de cette sélection est de B=21 dans la
région centrale de 25 degrés carrés et B=19 dans la région périphérique.
Une analyse des données du satellite Hipparcos nous a également permis sélectionner 33 étoiles
membres de l’amas et de déduire une distance de Praesepe de 176 i 6 parsecs.
Similairement, l’analyse préliminaire de 15.000 étoiles dans un champ de 9 degrés carrés dans la
région des Pléiades a conuuit à un échantillon de 442 candidats membres (dont 60 nouveaux).
La ségrégation de masse dans l’amas est clairement visible. La fonction de luminosité de Praesepe
et sa fonction de masse ont été déterminées. Cette dernière ne suit pas une loi de puissance comme cela
semble être le cas pour les étoiles du voisinage solaire, mais est defficiente en étoiles de faible masse.
ABSTRACT
This study présents an analysis of Praesepe and the Pléiades clusters from Schmidt plates and Hip
parcos data.
A complété Schmidt image réduction package has been performed. Plate images are processed through
a multithreshold algorithm allowing a good object deblending. Astrometric réduction, using Hipparcos
and Tycho catalogues, provide positional accuracies better than 0.1 arcsecond for the whole set of objects
detected on the plates. Relative proper motions, derived from different epoch plates, hâve a précision
of 2-3 mas/yr when using a 40 year baseline. Photographie magnitude précision is of the order of 0,1
magnitude.
22 Schmidt plates, covering 36 square degrees, was reduced in the Praesepe région. We selected more
than 1000 cluster candidates from B and R magnitudes, positions and proper motions of 100,000 stars.
400 out of them are new candidates. Completeness of this sélection is B=21 in a central 25 square degree
région and B=19 outside.
We also selected 33 Praesepe members from the Hipparcos Catalogue. The cluster distance derived
from them is 176 ± 6 parsecs.
A preliminary analysis of 15,000 stars in a 9 square degree area in the Pléiades supplied a set of 442
cluster members out of which 60 are new candidates.
The mass ségrégation is clearly visible. Luminosity and mass functions of Praesepe hâve been de-
termined. The mass function does not follow a power law, as it is observed in the solar vicinity, but it
présents a lack of faint stars.
